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Resumo
De acordo com a teoria padrão de evolução estelar, as estrelas pouco mas-
sivas (tipo espectral K e G) devem chegar ao início da sequência principal (ZAMS)
com uma abundância de lítio (Li) próxima ao valor meteorítico, que é de ∼ 3, 3 dex,
e manter essa abundância aproximadamente constante até que atinjam a primeira
zona de dragagem no Ramo das Gigantes Vermelhas (RGB). Após o término dos
processos de diluição, já na região do red clump, tais estrelas deveriam apresentar
uma abundância de lítio relativamente baixa (< 1, 5 dex). Entretanto, aproxima-
damente 1-2% de todas as estrelas gigantes K e G observadas apresentam uma
abundância anormalmente alta de lítio (≥ 1, 5 dex). Várias são as possibilidades en-
contradas na literatura para reconciliar teoria e observação, porém nenhuma delas
é capaz de explicar todos os cenários em que essas anomalias químicas acontecem.
O objetivo do nosso trabalho é apresentar um novo estudo sobre as estrelas
ricas em lítio de tipo espectral G e K e analisar se existem características particulares
às ricas em lítio que apresentam campo magnético detectado. Montamos uma base
de dados de 20 estrelas gigantes — retiradas de Charbonnel e Balachandran (2000),
Kumar, Reddy e Lambert (2011), e Lèbre et al. (2009) — e calculamos os parâme-
tros atmosféricos e as abundâncias de Li para essas estrelas. Também calculamos
o campo magnético longitudinal para uma subamostra das estrelas com espectros
observados em alta resolução e disponíveis no PolarBase (Petit et al., 2014). Para ob-
termos tais resultados, utilizamos a técnica do Least-Squares Deconvolution (LSD)
(Donati et al., 1997) e a ferramenta de análise espectral iSpec (Blanco-Cuaresma
et al., 2014). No que diz respeito aos estados evolutivos, utilizamos as paralaxes re-
centemente fornecidas pela missão espacial Gaia (ESA). Obtivemos resultados para
os parâmetros atmosféricos e abundância de Li usando o mesmo procedimento para
todas as estrelas. Assim, temos a confiabilidade em comparar estrelas que possivel-
mente tiveram seus espectros tratados de maneiras distintas e que foram observadas
por diferentes instrumentos. Obtivemos relações entre abundância de Li, velocidade
de rotação, e presença de campo magnético que estão de acordo com o previsto na
literatura. Concluímos que cada estrela precisa ser analisada de forma individual e
com uma espectroscopia mais refinada para que a real natureza de sua abundân-
cia de Li seja desvendada. A razão isotópica 12C/13C, e a razão elementar C/N,
precisam ser investigadas para determinarmos com precisão a posição das estrelas
(da nossa base) no diagrama H-R. A influência do campo magnético na abundân-
cia de Li ainda não é bastante clara, já que não podemos descartar a existência
de um campo não superficial atuando no interior da zona convectiva e alterando
mecanismos de mistura.
Palavras-chaves: Estrelas: abundâncias. Estrelas: campo magnético. Estrelas: gi-
gantes. Estrelas: tipos tardios.
Abstract
According to the standard theory of stellar evolution, low-mass stars (spec-
tral type K and G) must reach the beginning of the main sequence (ZAMS) with
lithium (Li) abundance near to the meteoritical value, which is ∼ 3.3 dex, and hold
this abundance approximately constant until they reach the first dredge-up zone in
the Red Giant Branch (RGB). After completion of the dilution processes, already
in the red clump, such stars should present a relatively low Li abundance (< 1.5
dex). However, approximately 1-2% of all observed K and G giant stars have an
abnormally high Li abundance (≥ 1.5 dex). It is possible to find in the literature
many attempts to reconcile theory and observation, but none of them is capable of
explaining all the scenarios in which those chemical anomalies occur.
Our work aims at presenting a new study of lithium-rich G and K spectral
type stars and at analyzing the possible existence of particular characteristics to the
lithium-rich stars that present detected magnetic field. We have assembled a sample
of 20 giant stars — taken from Charbonnel e Balachandran (2000), Kumar, Reddy
e Lambert (2011), and Lèbre et al. (2009) — and we computed the atmospheric
parameters and Li abundances for those stars. We also computed the longitudinal
magnetic field for a sub-sample of stars with observed high-resolution spectra avail-
able at PolarBase (Petit et al., 2014). In order to get those results, we have used the
Least-Squares Deconvolution (LSD) technique (Donati et al., 1997) and the spec-
tral analysis tool iSpec (Blanco-Cuaresma et al., 2014). Concerning the evolutionary
states, we have used parallaxes recently provided by ESA’s Gaia space observatory.
We obtained results for the atmospheric parameters and the Li abundance using
the same procedure for all stars. Thus, we have the reliability in comparing stars
that possibly had their spectra treated in different ways and that were observed by
different instruments. We obtained relations between Li abundance, rotation veloc-
ity, and presence of a magnetic field according to what is predicted in the literature.
We conclude that each star needs to be analyzed individually and with a more re-
fined spectroscopy such that the real nature of its Li abundance is unraveled. The
12C/13C isotopic ratio, and the C/N elemental ratio, need to be investigated so that
we can determine precisely the position of some stars (of our sample) on the H-R
diagram. The influence of the magnetic field on the Li abundance is still not clear,
since we cannot rule out the existence of a non-superficial field acting inside the
convective zone and altering mixing mechanisms.
Key-words: Stars: abundances. Stars: giants. Stars: late-type. Stars: magnetic
field.
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Capítulo 1
Introdução ao estudo das estrelas
gigantes, abundâncias químicas, e
magnetismo
É impressionante ver o desenvolvimento que o campo da astrofísica experimentou
neste últimos séculos. Se pararmos para refletir um pouco veremos que há 150 anos nem
mesmo questões sobre a composição química básica das estrelas, a forma como sua ener-
gia era produzida, e como sua evolução ocorria, eram do conhecimento da comunidade
astronômica da época. Hoje, apesar de termos superado a maior parte das questões que
assolavam as mentes dos cientistas 90, 100 anos atrás, muitos outros problemas surgiram,
ainda mais complexos, e necessitando de um aparato tecnológico muito maior para que
possam ser resolvidos. Como exemplos desses problemas atuais podemos citar desde a
questão do papel do campo magnético na formação e evolução estelar, até qual é a com-
posição da componente escura do universo, que corresponde a impressionantes ∼ 95%
de toda a matéria do cosmos, de acordo com os dados divulgados em 2013 pelo satélite
Planck (Planck Collaboration et al., 2014).
Contudo, sabemos que temos um tempo limitado e, portanto, devemos nos apro-
fundar em problemas específicos, sempre buscando aqueles que podem estar conectados
com questões mais fundamentais. Este é o caso do nosso trabalho. Aqui, iremos nos con-
centrar em uma questão bastante relevante para a astrofísica moderna: a anomalia na
abundância de lítio observada em algumas estrelas gigantes e o papel que o campo mag-
nético estelar possivelmente tem nesse fenômeno. Nas próximas seções começaremos a
formar o aparato conceitual necessário para que possamos entender o problema das estre-
las ricas em lítio. Passaremos, primeiramente, por uma breve explanação sobre evolução
estelar. Em seguida, falaremos sobre as cadeias de produção de energia no interior estelar
e sobre metalicidade e abundâncias químicas. Por fim, terminaremos o capítulo abordando
questões envolvendo manchas solares e sua relação com o campo magnético observado no
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Sol.
1.1 O diagrama H-R e as estrelas gigantes
Uma das ferramentas mais importantes no estudo da astrofísica estelar é o dia-
grama H-R. Ele foi introduzido no meio científico independentemente por Hertzsprung
(Dinamarca) e Russel (EUA), respectivamente, em 1911 e 1913. O diagrama pode ser
apresentado, de forma geral, em variáveis observacionais (p. ex. magnitude absoluta vs
índice de cor) ou em variáveis teóricas (p. ex. luminosidade vs temperatura efetiva). Uma
pergunta importante a ser feita neste ponto é: mas em que se fundamenta a importância
desse diagrama?
No modelo padrão de evolução — onde as estrelas são esféricas e não possuem ro-
tação ou campo magnético —, dada uma massa e abundâncias iniciais de hidrogênio (H),
hélio (He), e metais1, a luminosidade e a temperatura efetiva podem ser derivadas das
equações que regem a evolução estelar. Luminosidade e temperatura efetiva são, portanto,
propriedades fundamentais que estão relacionadas às idades das estrelas. Entretanto, as
variáveis observacionais magnitude absoluta e índice de cor2 se equiparam em importân-
cia as variáveis teóricas. Quando dispomos num diagrama H-R as estrelas da vizinhança
solar, percebemos que estas não ficam aleatoriamente distribuídas. A região de maior
concentração na Figura 1 é a sequência principal (V)3. Nela, as estrelas passam a maior
parte de sua vida (aproximadamente 90% do tempo para estrelas com massa superior a
0,5 M⊙). As demais classes de luminosidade presentes no diagrama H-R são: Subgigantes
(IV), Gigantes (III), Gigantes Brilhantes (II), Supergigantes (Ia, Ib). A cada classe de
luminosidade associamos uma característica de largura das linhas espectrais muito parti-
cular. Essa largura está ligada a densidade da atmosfera estelar — que tem ligação direta
com a gravidade superficial (log g) —, que, por sua vez, pode ser relacionada com a sua
luminosidade (Figura 2). Isso nos permite conhecer o estágio evolutivo de uma estrela
apenas usando métodos espectroscópicos4.
Neste trabalho, estamos mais interessados nos objetos que seguem um caminho
evolutivo semelhante ao nosso Sol. Essa questão está diretamente relacionada com a massa
das estrelas. Estrelas com massa entre ∼ 0, 25𝑀⊙ e ∼ 8𝑀⊙ seguem, aproximadamente, o
mesmo caminho evolutivo, passando pela fase de subgigante e, em seguida, chegando ao
ramo das estrelas gigantes (como acontecerá com o Sol em aproximadamente 5 bilhões de
1Em astronomia, todos os elementos mais pesados que hidrogênio (1H) e hélio (4He) são considerados
metais.
2Existe uma discussão sobre a conversão das variáveis observacionais para as variáveis teóricas e se
essas duas modalidades de diagramas deveriam ambos ser conhecidos por diagrama H-R. Não iremos nos
alongar nesse assunto, mas a correção bolométrica (BC) tem papel de destaque nessa questão.
3As estrelas da sequência principal têm, por definição, classe de luminosidade V, e as pouco massivas
são chamadas de anãs.
4A classe espectral pode ser determinada também pelo espectro estelar.
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Figura 1: Representação de um diagrama H-R composto por 23 mil estrelas da vizinhança solar, sendo 22
mil originárias do catálogo Hipparcos e 1 mil originárias do catálogo Gliese. Tanto os parâmetros obser-
vacionais como os parâmetros teóricos estão representados no diagrama. Os traçados em lilás mostram
as diferentes classes de luminosidade que as estrelas podem assumir.
Luminosidade 
(Sol =1)
Magnitude 
Absoluta
Classe Espectral
(Temperatura)
Cor (B-V)
Anãs Brancas
Sequência Principal
Subgigantes
Supergigantes
Gigantes 
Brilhantes
Gigantes
Fonte: Richard Powell (Wikipédia) [adaptada]
anos). Vamos nos deter agora ao que acontece no final da sequência principal com o grupo
de estrelas que acabamos de mencionar, as estrelas de massa pequena e intermediária. Se-
guimos a sequência dos estados evolutivos apresentados por Chaisson e McMillan (2013),
que apresentam uma visão geral e simplificada. Todos os passos podem ser acompanhados
no diagrama H-R da Figura 3.
A sequência principal é caracterizada como a fase em que ocorre a fusão nuclear de
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Figura 2: Espectro de três estrelas de classes de luminosidade distintas apresentadas em um gráfico de
fluxo 𝐹𝜆 (unidades arbitrárias) vs comprimento de onda (Å). O espectro mais acima é de uma estrela anã
do tipo espectral A1; o espectro central é de uma estrela gigante do tipo espectral A3; e o espectro mais
abaixo é de uma estrela supergigante do tipo espectral A3. É possível perceber visualmente a diferença
nas larguras das linhas espectrais de estrelas de diferentes classes de luminosidade.
Anã A1
Supergigante A3
Gigante A3
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Fonte: Sparke e Gallagher III (2007) [adaptada]
hidrogênio (11H) no núcleo estelar, gerando o elemento químico hélio (42He) como produto.
Esse processo ocorre através das chamadas cadeias Próton-Próton (cadeias p-p) e do ciclo
Carbono-Nitrogênio-Oxigênio (ciclo CNO). As reações mais importantes que compõem as
cadeias p-p e o ciclo CNO podem ser consultadas nas Equações 1.1, 1.2, 1.3, 1.5.
À medida que a estrela envelhece, um núcleo inerte de hélio vai se formando em
seu centro. No final da sequência principal, a estrela passa a fundir hidrogênio em apenas
uma estreita camada ao redor do seu núcleo — momento este em que o ciclo CNO passa
a dominar, mesmo em estrelas pouco massivas, que tinham sua produção de energia ad-
vinda fundamentalmente das cadeias p-p. Neste momento, mudanças na estrutura estelar
começam a aparecer, uma vez que o colapso gravitacional começa a vencer a pressão de
radiação. Este comportamento é totalmente descrito por um conjunto de equações dife-
renciais conhecidas como as equações de estrutura estelar, juntamente com as equações
termodinâmicas de estado e o teorema do virial. De forma simplificada, as equações de
estrutura tratam do equilíbrio hidrostático, da conservação da massa e da energia tér-
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Figura 3: Diagrama de evolução de estrelas de 1,0 M⊙ a partir do momento em que deixam a sequência
principal. O diagrama apresenta abreviações de algumas fases, que são: RGB é o ramo das gigantes
vermelhas; RH é o ramo horizontal; AGB é o ramo assintótico das gigantes; NP é a nébula planetária;
AB é a anã branca; e AN é a anã negra.
RGB
Red
clump
Ramo das 
subgigantes
Fonte: André Luiz da Silva/CDA/CDCC/USP, baseado em figura de Chaisson e McMillan (2013) [adap-
tada]
mica, e do transporte de energia através das camadas que compõem a estrela. Para mais
informações sobre as equações de estrutura estelar, e também conteúdo sobre as equações
de estado e o teorema do virial, consultar Kippenhahn e Weigert (1994).
Então, a estrela entra no ramo das subgigantes. Esse período é caracterizado pelo
início da expansão do raio estelar, juntamente com a diminuição de sua temperatura
efetiva. Como resposta à diminuição na quantidade de átomos de hidrogênio, a pressão
gravitacional aumenta sobre o núcleo, o que aumenta consequentemente sua temperatura.
Isso faz com que o pouco hidrogênio que resta seja rapidamente convertido em hélio. Por-
tanto, a luminosidade estelar começa a aumentar e a sua zona convectiva externa começa
a se aprofundar, o que aumenta a eficiência no transporte de energia — caracterizado pela
mudança brusca no gradiente de temperatura.
O processo descrito acima vai se intensificando. Cada vez existe menos hidrogênio
na camada externa que passa por nucleossíntese, maior é a pressão e a temperatura do
núcleo, maior fica o raio e a luminosidade estelar. Até que a estrela começa a ascender ao
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ramo das gigantes vermelhas (RGB). Este período é caracterizado por um aumento subs-
tancial da luminosidade estelar sem que haja uma grande variação em sua temperatura
efetiva. Aqui, tanto o raio como a luminosidade podem chegar a centenas de vezes o valor
solar.
Quando a temperatura no núcleo é alta o suficiente, aproximadamente 108 K, a
fusão de hélio se inicia. Esse início é marcado pelo chamado flash do hélio. Nele, devido a
enorme densidade da matéria que se encontra no núcleo estelar, uma enorme quantidade
de hélio (42He) começa a ser convertida em carbono (124C) em um tempo muito curto.
Isso gera um enorme aumento de temperatura na região de fusão nuclear. Entretanto,
o gás de elétrons degenerados presente no núcleo estelar não responde ao aumento de
temperatura como a matéria não-degenerada. Como consequência, a pressão não aumenta
de forma proporcional ao aumento de temperatura, o que gera o fenômeno do flash. Pelos
próximos milhares de anos a estrela terá sua luminosidade diminuída e sua temperatura
efetiva aumentada até que atinja uma certa estabilidade no ramo horizontal (ou, mais
especificamente, no red clump para as estrelas frias).
No ramo horizontal, a estrela volta a adquirir a estabilidade que tinha durante
a sequência principal. Agora queimando hélio em seu núcleo, as pressões de radiação e
gravitacional encontram um novo balanço e a estrela volta ao equilíbrio hidrostático. As
reações de nucleossíntese de carbono a partir de hélio podem ser encontradas na próxima
seção (Equação 1.6).
O ramo horizontal funciona como uma nova sequência principal, sendo as principais
diferenças o combustível que está sendo queimado e o tempo de permanência nessa fase.
Uma estrela como o Sol, por exemplo, que passa em torno de 10 bilhões de anos na
sequência principal, irá passar apenas 50 milhões de anos no ramo horizontal. Uma vez
que a densidade de hélio no núcleo começa a diminuir, a estrela sai mais uma vez do
equilíbrio hidrostático e começa a ascender ao ramo assimptótico das gigantes (AGB). O
final da vida da estrela se aproxima.
A formação de um núcleo de carbono permite que apenas estreitas camadas de
hélio e hidrogênio realizem fusão nuclear em torno desse núcleo inerte. Apesar da pressão
gravitacional aumentar enormemente no núcleo (decorrente da diminuição da pressão
de radiação), a estrela não tem massa suficiente para fazer com que a temperatura seja
elevada a ponto de iniciar a fusão do carbono em elementos mais pesados. Quando o centro
composto por carbono atinge sua densidade máxima, algo em torno de 1010 𝑘𝑔/𝑚3, e a
temperatura deixa de aumentar, a estrela entra em completa instabilidade gravitacional,
que acaba culminando no fenômeno conhecido por nebulosa planetária. Toda a parte
externa da estrela é ejetada para o meio interestelar e apenas um núcleo extremamente
quente de carbono e oxigênio permanece.
Nessa fase, boa parte da química estelar é devolvida para o meio interestelar (ISM),
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contribuindo assim para o enriquecimento químico deste. Apesar das estrelas de pequena
massa contribuírem com pouca matéria para esse enriquecimento — as estrelas mais
massivas são as principais fontes —, as estrelas com massa menor que 2, 2 M⊙ geram
uma das poucas oportunidades de se estudar a evolução do 3He galáctico (Charbonnel;
Do Nascimento Jr., 1998).
Finalmente, o núcleo das estrelas de pequena massa (como o Sol) terminam suas
vidas como anãs brancas, que são corpos basicamente compostos pelos produtos finais de
sua nucleossíntese, carbono e oxigênio. Com o passar do tempo, esses corpos vão perdendo
calor para o meio interestelar e diminuem de temperatura, quando passam a ser conhecidos
por anãs negras.
1.2 As cadeias de produção de energia no interior
estelar
Dependendo da temperatura do núcleo estelar, existem basicamente dois caminhos
distintos que as estrelas usam para converter hidrogênio em hélio. Esses caminhos são as
cadeias próton-próton (cadeias p-p) e o ciclo Carbono-Nitrogênio-Oxigênio (ciclo CNO).
As cadeias p-p dominam o processo de produção de energia em estrelas pouco massivas
como o Sol. Em estrelas mais massivas (> 1, 3𝑀⊙) da sequência principal e nas estrelas
gigantes, o ciclo CNO é o principal processo que media a conversão de hidrogênio em
hélio. Isso ocorre porque nessas estrelas a temperatura do núcleo é suficientemente alta,
acima de 18 milhões K, o que favorece o ciclo CNO em comparação com as cadeias p-p.
Vale ressaltar que as cadeias p-p também são dependentes da temperatura, sendo a cadeia
p-p I responsável pela maior parcela da produção de energia no Sol.
Apresentamos abaixo as cadeias p-p I, p-p II, p-p III, o processo de queima do lítio,
o ciclo CNO, e o processo triplo-alfa de produção de carbono a partir da fusão de hélio.
Essas são as reações de fusão nuclear mais importantes para o nosso trabalho. Chamamos
atenção para a Equação 1.2 (cadeia p-p II), já que parte dela mostra as reações de síntese
do 7Li, assunto que iremos tratar nos próximos capítulos. As energias liberadas em cada
reação são dependentes do defeito de massa5 e das perdas com a emissão de neutrinos.
1H+ 1H −−→ 2D+ e+ + 𝜈
2D+ 1H −−→ 3He + 𝛾
3He + 3He −−→ 4He + 2 1H
pp I (1.1)
5Defeito de massa é a diferença de massa verificada entre as partículas atômicas (prótons e nêutrons)
antes e depois de uma reação nuclear. A energia absorvida ou liberada é calculada pela equação 𝐸 = 𝑚𝑐2.
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1H+ 1H −−→ 2D+ e+ + 𝜈
2D+ 1H −−→ 3He + 𝛾
3He + 4He −−→ 7Be + 𝛾
7Be + e− −−→ 7Li + 𝜈
7Li + 1H −−→ 2 4He
pp II (1.2)
1H+ 1H −−→ 2D+ e+ + 𝜈
2D+ 1H −−→ 3He + 𝛾
3He + 4He −−→ 7Be + 𝛾
7Be + 1H −−→ 8B + 𝛾
8B −−→ 8Be + e+ + 𝜈
8Be −−→ 2 4He
pp III (1.3)
1H+ 6Li −−→ 7Be
7Be + e− −−→ 7Li + 𝜈
1H+ 7Li −−→ 8Be
8Be −−→ 2 4He
Queima do Li (1.4)
12C + 1H −−→ 13N+ 𝛾
13N −−→ 13C + e+ + 𝜈
13C + 1H −−→ 14N+ 𝛾
14N+ 1H −−→ 15O+ 𝛾
15O −−→ 15N+ e+ + 𝜈
15N+ 1H −−→ 12C + 4He
Ciclo CNO (1.5)
4He + 4He −−⇀↽− 8Be
8Be + 4He −−→ 12C + 𝛾
Triplo-alfa (1.6)
1.3 Metalicidade e abundâncias químicas
Em astrofísica estelar existem três quantidades básicas que resumem a composição
química de uma estrela: a quantidade em massa de hidrogênio (X), de hélio (Y), e de
metais (Z). A soma dessas três quantidades deve contabilizar 1 ou 100% da massa total
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da estrela. As estrelas, de modo geral, são compostas quase que totalmente por hidrogênio
e hélio. Apenas uma pequena fração em massa é relativa aos elementos mais pesados que o
hélio — o que em astronomia são conhecidos como os metais. Entretanto, é nessa pequena
parcela de metais que muito pode ser conhecido sobre o nosso Universo e sobre alguns
processos físicos que ocorrem no interior estelar.
Existe um sistema de classificação das populações estelares quanto a sua metalici-
dade. As estrelas de População I são relativamente jovens e ricas em metais. As estrelas
de População II são velhas e pobres em metais. Já a População III é composta pelas estre-
las mais velhas do nosso universo, provavelmente as primeiras estrelas a serem formadas.
Nelas, praticamente não se encontram vestígios de metais em suas fotosferas.
Apesar da fração em massa da quantidade de metais que uma estrela possui ser um
número bastante relevante, não é dessa forma que é definida a metalicidade de uma estrela.
Para o cálculo da metalicidade, o número de átomos presentes na fotosfera estelar (ou a
densidade do número de átomos) se revela um número muito mais apropriado do que a
massa total de tais átomos. Apresentamos abaixo a definição matemática de metalicidade:
[Fe/H] = log10
(︂
𝑁Fe
𝑁H
)︂
𝑒𝑠𝑡𝑟𝑒𝑙𝑎
− log10
(︂
𝑁Fe
𝑁H
)︂
𝑠𝑜𝑙
(1.7)
Como podemos ver, o cálculo da metalicidade se baseia na quantidade (de átomos)
de ferro (5626Fe) presente na fotosfera estelar. Isso porque, uma vez que o ferro é o elemento
mais (energeticamente) estável da tabela periódica, ele é bastante abundante em estrelas
de População I e II e, consequentemente, de fácil detecção nos espectros estelares.
Também podemos perceber que o cálculo da metalicidade envolve a fração do
número de átomos de ferro por átomos de hidrogênio. Este é um modelo seguido em
praticamente todo cálculo de abundâncias químicas, uma vez que o hidrogênio, por ser o
elemento mais abundante na química estelar, funciona como um padrão. A subtração pela
metalicidade solar é outra peculiaridade da Equação 1.7. Ela acontece porque tomamos o
Sol como o ponto zero da escala de abundâncias químicas.
Para o cálculo da abundância química de um metal qualquer, sempre podemos
utilizar o padrão que vemos na Equação 1.7, omitindo ou não o termo solar dependendo da
convenção. Entretanto, existem outras formas matemáticas de se expressar abundâncias
químicas que podem ser mais convenientes. Os valores da abundância de lítio presentes
neste trabalho obedecem a seguinte equação:
𝐴(𝐿𝑖) = log 𝜖(𝐿𝑖) = log10
(︂
𝑁𝐿𝑖
𝑁𝐻
)︂
+ 12 (1.8)
Vale ressaltar que estamos lidando com uma escala logarítmica (de base 10). Uma
abundância 𝐴(𝐿𝑖) = 3 representa 10 vezes mais átomos de Li (por unidade de volume)
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Figura 4: Visualização das manchas solares a partir da utilização de filtros especias da sonda espacial
SOHO. Ao lado temos a visão ampliada de uma mancha solar. Um mancha de tamanho convencional
tem a ordem de grandeza do diâmetro da Terra.
Fonte: SOHO (NASA/ESA) e a Real Academia Sueca de Ciências
que uma abundância 𝐴(𝐿𝑖) = 2. Já uma abundância 𝐴(𝐿𝑖) = 4 representa 100 vezes mais
átomos de Li que uma abundância 𝐴(𝐿𝑖) = 2, e assim por diante. De forma simétrica,
uma abundância 𝐴(𝐿𝑖) = 1 representa um décimo da quantidade de átomos de Li presente
em uma abundância 𝐴(𝐿𝑖) = 2. Essa mesma lógica se aplica ao cálculo da metalicidade
(Equação 1.7). O valor constante presente na Equação 1.8 nos informa que a menos que a
razão 𝑁𝐿𝑖/𝑁𝐻 seja menor que 1/1012, os valores de 𝐴(𝐿𝑖) serão sempre números positivos.
Para mais informações sobre o tema, consultar Matteucci (2003).
1.4 A natureza do campo magnético do Sol
A história da observação humana do comportamento magnético do Sol começa com
a observação das manchas solares. Os primeiros registros da visualização dessas manchas
são de 350 a.C., quando um aluno de Aristóteles relatou a observação de manchas na
superfície do Sol. As manchas solares (Figura 4) só foram redescobertas no ocidente no
século XVII, a partir das observações de Galileu e Scheiner6, já com a utilização do
telescópio. Entretanto, ninguém poderia imaginar que tais manchas estavam relacionadas
com a presença de um campo magnético solar (Figura 5).
Apenas em 1908, o astrônomo americano George Ellery Hale, a partir da obser-
vação de separação Zeeman nas linhas do espectro solar, demonstrou que as regiões de
6Para mais detalhes sobre as observações realizadas e sobre as divergências existentes entre Galileu e
Scheiner, consultar Moschetti (2006).
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Figura 5: Na parte de cima, temos um diagrama (conhecido por diagrama borboleta) que apresenta
medidas da área do Sol coberta por manchas juntamente com a latitude em que essas manchas aparecem.
As observações remontam à década de 1870 e se estendem até a atualidade. Na parte de baixo, vemos
a varição gráfica da área do Sol coberta por manchas ao longo do mesmo período de tempo. É evidente
a presença de um ciclo de manchas solares, que hoje sabemos estar diretamente relacionado ao ciclo
magnético do Sol.
Fonte: NASA, Marshal Space Flight Center, Solar Physics
manchas contém campo magnéticos de alta intensidade, uma mancha típica possuindo um
campo magnético da ordem de 3000 Gauss (Tobias, 2002). Entretanto, saber da existência
de campo magnético na superfície do Sol não nos diz nada sobre qual é a natureza física
desse campo.
À princípio, o campo magnético do Sol poderia ter uma origem fóssil, ou seja,
poderia ser um campo remanescente do seu processo de formação há 4,6 bilhões de anos.
Também poderia ser explicado pelo modelo de um dínamo oscilatório, onde o campo
poloidal permaneceria fixo e o campo azimutal oscilaria com um período de 22 anos
(Tobias, 2002). Contudo, com o avanço do nosso conhecimento sobre os ciclos de manchas
solares e, mais especificamente, das variações temporoespaciais das componentes do seu
campo magnético, ficou bastante evidente que as hipóteses de origem fóssil e de dínamo
oscilatório não poderiam explicar os eventos que são observados no Sol. Nos restou aplicar
o mesmo modelo que já havia sido utilizado com sucesso para explicar o campo magnético
terrestre: o dínamo magnetohidrodinâmico. Apesar do Sol apresentar um dínamo com
especificidades distintas do que ocorre no interior da Terra, os princípios da teoria são os
mesmos (as teorias da eletrodinâmica e da hidrodinâmica).
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Figura 6: O Sol, em seu mínimo de atividade, apresenta um campo poloidal, ou seja, de dipolo magnético.
Através dos efeitos provocados pela rotação diferencial, uma componente toroidal vai surgindo à medida
em que o Sol se encaminha para seu máximo de atividade. Esse é o chamado efeito Ω da teoria do
dínamo hidromagnético. A configuração apresentada para o campo magnético global do Sol no máximo
de atividade nos permite modelar diversas características das manchas solares, como polaridade e latitude
em que aparecem.
Mínimo Solar Tempo Máximo
Multipolar Dipolar 
Fotosfera 
Tacoclina 
Rotação 
Diferencial
Corrente 
de fluxo 
ascendente
Fonte: Higgins, Paul (2012): Schematic of the Solar Dynamo. figshare. [adaptada]
De maneira simplificada, a teoria do dínamo estelar descreve o processo pelo qual
campos magnéticos conseguem se manter por longos períodos de tempo em um fluido
condutor de eletricidade (assim como é o plasma solar) sujeito tanto à rotação quanto à
convecção. O Sol apresenta uma rotação diferencial, o que torna seu campo ainda mais
complexo (Figura 6). De acordo com Tobias (2002), os fundamentos da eletrodinâmica do
dínamo solar podem ser divididos em cinco pontos, que são:
I ) O movimento ( #»𝑢 ) de um fluido condutor de eletricidade através de um campo
magnético ( #»𝐵) induz um campo elétrico ( #»𝑢 × #»𝐵).
II ) Um campo magnético variável gera um campo elétrico pela lei de Faraday (∇×
#»
𝐸 = −𝜕 #»𝐵
𝜕𝑡
).
III ) O campo elétrico criado gera uma corrente ( #»𝑗 ) no fluido, dada pela lei de Ohm
para condutores em movimento ( #»𝑗 = 𝜎( #»𝐸 + #»𝑢 × #»𝐵)).
IV ) A corrente elétrica gera um campo magnético pela lei de Ampère (desconsiderando
efeitos relativísticos) (∇× #»𝐵 = 𝜇0 #»𝑗 ).
V ) A interação do campo magnético com a corrente produz uma força de Lorentz
( #»𝑗 × #»𝐵) que atua de volta no movimento do fluido condutor de eletricidade. Note
que esta força é quadrática em relação ao campo magnético, já que, pela lei de
Ampère, #»𝑗 = (1/𝜇0)∇× #»𝐵.
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O grande problema que a teoria do dínamo apresentou durante muito tempo está
representado no item V. A incapacidade de se mostrar viável na missão de manter cam-
pos magnéticos estelares por intervalos de tempos (literalmente) astronômicos, contra uma
força de Lorentz que tende a frear o movimento do plasma, gerou muita desconfiança no
inicio. Até que a composição de uma teoria mais robusta, chamada de magnetohidrodi-
nâmica, mostrou ser possível a manutenção de campos autossustentáveis no interior da
zona convectiva solar.
Pelo conhecimento que hoje temos da estrutura e evolução solar, somos (inevita-
velmente) levados a extrapolar nosso conhecimento das propriedades do Sol para todas
as estrelas, especialmente as que são conhecidas como “do tipo solar”. Portanto, acredi-
tamos que todas as estrelas frias que apresentam sinais de atividade magnética também
são “movidas” por algum mecanismo de dínamo semelhante ao do Sol.
Para uma abordagem (matemática) aprofundada da teoria do dínamo solar, con-
sultar Mestel (2012).
A partir de agora passaremos a abordar em maior profundidade as questões re-
ferentes ao problema das estrelas gigantes ricas em lítio. O restante do nosso trabalho
foi dividido da seguinte forma: No Capítulo 2 daremos um embasamento teórico sobre o
problema das estrelas gigantes ricas em lítio e sobre os métodos e ferramentas astrofísicas
de análise de dados que utilizamos em nosso trabalho. No Capítulo 3 falaremos sobre a
nossa base de dados e sobre os dados observacionais que vamos analisar. No Capítulo
4 apresentaremos os resultados que obtivemos ao longo do nosso trabalho. No Capítulo
5 faremos uma discussão aprofundada dos resultados obtidos no capítulo anterior. Por
fim, vamos expor no Capítulo 6 as conclusões do estudo realizado e falaremos sobre as
perspectivas de continuidade do nosso trabalho.
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Capítulo 2
Embasamento teórico
Neste capítulo apresentaremos as bases teóricas que irão fundamentar o resto do
nosso trabalho. Começamos explanando o problema das estrelas gigantes ricas em lítio.
Logo em seguida, falamos sobre os parâmetros de Stokes e a polarização da luz. Por fim,
encerramos o capítulo abordando o método do LSD (Least-Squares Deconvolution) e sua
relação com o estudo do campo magnético estelar.
2.1 O problema das estrelas gigantes ricas em lítio
De acordo com o modelo padrão de evolução estelar1 e seus valores de entrada,
as estrelas devem se formar com uma quantidade de lítio inicial que deve ser próxima
da abundância de lítio encontrada nos meteoritos remanescentes da formação do sistema
estelar em questão. No caso do Sistema Solar, os meteoritos estudados apresentam abun-
dância por volta de 3, 32,3. Esse valor está de acordo com o que é observado nas estrelas
mais jovens do disco galáctico, log 𝜖 (𝐿𝑖) = 3, 2 ± 0, 1 (Lyubimkov, 2016). Contudo, sa-
bemos que o lítio é um elemento frágil, e que em temperaturas acima de 2, 5 milhões de
kelvin ele é capturado na cadeia p-p II (Equações 1.2 e 1.4) e transformado em elemen-
tos mais pesados, como o berílio (84Be), que posteriormente decaí em duas partículas alfa
(42He). Essa informação é especialmente importante para as estrelas frias, de tipo espectral
G e K, já que estas possuem zona convectiva externa e mecanismos de mistura que são
capazes de levar o lítio superficial para regiões com temperatura suficientemente alta para
destruí-lo quando em estágios evolutivos avançados.
Um fato curioso é que o Sol, por ser uma estrela da sequência principal, deveria ter
1O modelo padrão de evolução estelar se refere a corpos gasosos esfericamente simétricos em que,
fundamentalmente, a quantidade inicial de hidrogênio e metais, e parâmetros relacionados a eficiência
dos processos de mistura (por convecção) irão determinar a evolução da estrela. Fatores como rotação e
campo magnético não são levados em consideração.
2Precisamente, 3, 26± 0, 05 (Asplund et al., 2009).
3Costumava-se utilizar a unidade dex para abundâncias químicas. Atualmente, o mais usual é utilizar
valores sem unidade, pois estamos lidando com a razão do número de átomos.
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uma abundância de lítio próxima do valor meteorítico (∼ 3, 3), já que a base de sua zona
convectiva não tem temperatura suficiente para destruir lítio. Contudo, a abundância
desse elemento é bem menor que o calculado pelos modelos padrão de evolução — de
acordo com Asplund et al. (2009) esse valor é atualmente de 1, 05 ± 0, 10. A saída para
essa questão tem sido a elaboração de modelos de evolução mais sofisticados, que levam
em consideração a rotação e meios de mistura mais eficientes, o que levaria o Sol a uma
condição de normalidade com relação a sua abundância de lítio (Baumann et al., 2010).
Portanto, regressando ao modelo padrão de evolução, estrelas frias do tipo espectral
G e K deveriam apresentar uma abundância de lítio elevada enquanto permanecessem na
sequência principal, algo que só se alteraria com o aprofundamento da zona convectiva em
estágios avançados de evolução. Após o primeiro processo de dragagem4, já na região do
red clump, a abundância esperada de lítio deveria ser menor que 1, 55. Entretanto, contra
todas as predições teóricas, uma abundância extremamente alta de lítio é encontrada
em algumas estrelas gigantes, algo que até hoje carece de uma explicação convincente e
universal.
Existem dois meios possíveis que os pesquisadores da área buscam para tentar
reconciliar teoria e observação: os processos internos e os processos externos às estre-
las. Vamos primeiramente falar dos processos internos, onde o mecanismo proposto por
Cameron e Fowler (1971) é de longe o mais citado.
A ideia defendida atualmente é que a partir da base do ramo das gigantes verme-
lhas, processos de síntese e mistura fazem com que átomos de 7Li surjam na superfície
estelar, sendo possível sua detecção. Entretanto, esse processo vai na contramão do que
se espera do modelo padrão de evolução estelar, já que no ramo das gigantes vermelhas,
as estrelas passam pelo primeiro processo de dragagem, momento em que a zona convec-
tiva estelar se aprofunda e os produtos da fusão nuclear podem chegar a fotosfera. Nesse
momento seria esperado que o pouco lítio que pudesse ter sobrevivido na superfície fosse
levado para camadas mais quentes do interior estelar e então transformado em outros
elementos. Contudo, Cameron e Fowler (1971) propõem uma lógica alternativa com o
objetivo de explicar abundâncias anômalas de lítio.
Não existiam mecanismos conhecidos de produção de lítio no interior estelar até o
trabalho de Cameron e Fowler (1971). Nele, é discutida a possibilidade de que as diferentes
etapas da cadeia p-p II ocorram em diferentes regiões da zona convectiva estelar, o que
favoreceria a manutenção de lítio recém-produzido em zonas mais próximas da superfície.
Esse mecanismo de produção de lítio6 parece ser a única explicação para a existência
de estrelas gigantes com uma superabundância de lítio7. Há até quem defenda que a
4Tradução livre do termo em inglês Dredge-Up.
5Valor normalmente considerado para se determinar uma estrela do red clump como rica em lítio.
6Existem outros mecanismos semelhantes propostos na literatura.
7Estrelas que possuem uma abundância de lítio maior que o valor meteorítico.
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maioria das estrelas gigantes passam pelo processo de enriquecimento de lítio (do tipo
Cameron-Fowler) em algum ponto de sua evolução após deixarem a sequência principal
(Charbonnel; Balachandran, 2000). Entretanto, como o processo de diluição acontece em
poucos milhões de anos, acabamos detectando altas abundância em apenas 1 ou 2% das
estrelas observadas.
Além do trabalho de Cameron e Fowler (1971), agora falando sobre os processos
externos, uma hipótese muito utilizada pelos pesquisadores para explicar a peculiaridade
química do lítio em estrelas gigantes é o engolimento de planetas e anãs marrons (p. ex.
Siess e Livio (1999), Aguilera-Gómez et al. (2016)). Isso faria com que os metais que
compõem esses corpos fossem integrados à estrela, podendo ser vistos na fotosfera estelar
por meio de análise espectroscópica. Ou seja, caso o fenômeno de engolimento venha a
acontecer, não somente deveríamos observar o enriquecimento de lítio da estrela, mas
também de outros metais, como o berílio (84Be), por exemplo.
Outros meios pelos quais uma estrela gigante poderia se tornar rica em lítio são
citados na literatura, quase sempre explorando características que possam afetar os me-
canismos de mistura na zona convectiva. Dentre essas características, podemos destacar a
presença de campos magnéticos superficiais detectados em estrelas gigantes ricas em lítio
(Lèbre et al., 2009). O fato curioso é que algumas dessas estrelas tem alta velocidade de
rotação, o que nos faz querer investigar se elas incorporaram planetas.
Existe mais uma questão importante, que diz respeito a quantidade de lítio em
nossa galáxia. A abundância do lítio primordial (∼ 2, 2), aquele que foi produzido como
resultado do Big Bang, tem um valor previsto teoricamente que é bem menor que a
abundância meteorítica. Isso nos leva a concluir que existe um processo de enriquecimento
de lítio nas galáxias do qual sabemos muito pouco. Seja qual for a explicação para esse
fenômeno, é razoável pensar que a evolução da abundância nos interiores estelares é função
da microfísica que conhecemos (processos de difusão e mistura convectiva, por exemplo),
e que esta seja afetada por campos magnéticos em alguns sistemas. Só nos resta continuar
investigando para que possamos chegar a alguma resposta plausível para esses problemas
em aberto.
2.2 Os parâmetros de Stokes e a polarização da luz
Os parâmetros de Stokes foram introduzidos em 1852 por George Gabriel Stokes
(1819 - 1903). Eles representam a forma mais adequada de se analisar prontamente a po-
larização da luz medida por um polarímetro. Isso se deve ao fato dos parâmetros de Stokes
serem observáveis, enquanto que em outros sistemas de análise as variáveis que descrevem
a polarização da luz não tem natureza observacional (p. ex., a esfera de Poincaré).
Como a polarização da luz está relacionada com a orientação do vetor campo elé-
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Figura 7: À esquerda: Representação de uma onda eletromagnética, de comprimento de onda 𝜆, composta
pelos campos #»𝐸 e #»𝐵 oscilando nas direções x e y, respectivamente, e se propagando na direção z. À direita:
Componentes do campo elétrico de duas ondas eletromagnéticas, com polarizações perpendiculares, se
propagando ao longo do eixo z. É nesta representação que baseamos nossa análise sobre a polarização da
luz.
Fonte: Paul Wormer (Wikipédia) e Collett (2005)
trico ( #»𝐸), não seria surpresa se os parâmetros de Stokes estivessem relacionados também
com as intensidades e as orientações das componentes do mesmo campo. É exatamente
isso que acontece8. Representamos as componentes do campo elétrico de uma onda ele-
tromagnética (Figura 7) da seguinte forma:
𝐸𝑥(𝑧, 𝑡) = 𝐴𝑥 cos (𝜔𝑡− 𝑘𝑧 + 𝛿𝑥)
𝐸𝑦(𝑧, 𝑡) = 𝐴𝑦 cos (𝜔𝑡− 𝑘𝑧 + 𝛿𝑦)
(2.1)
Na Equação 2.1, 𝐴𝑥 e 𝐴𝑦 são as intensidades das componentes de
#»
𝐸 , 𝜔 é a veloci-
dade angular de propagação, 𝑘 é o número de onda, 𝛿𝑥 e 𝛿𝑦 são constantes de fase, e 𝑧 e 𝑡
são as variáveis de espaço e tempo. A partir da análise matemática da interação entre os
dois campos elétricos apresentados na Equação 2.1, os parâmetros de Stokes são definidos
da seguinte forma9:
𝐼 = ⟨𝐴2𝑥 + 𝐴2𝑦⟩
𝑄 = ⟨𝐴2𝑥 − 𝐴2𝑦⟩
𝑈 = ⟨2𝐴𝑥𝐴𝑦 cos (𝛿𝑦 − 𝛿𝑥)⟩
𝑉 = ⟨2𝐴𝑥𝐴𝑦 sin (𝛿𝑦 − 𝛿𝑥)⟩
(2.2)
Em resumo, podemos dizer que os parâmetros de Stokes são médias temporais das
intensidades das componentes do campo elétrico no ponto em que dispomos nosso instru-
mento de medição (polarímetro). Os quatro valores mostrados na Equação 2.2 definem
completamente o estado polarimétrico da luz. O parâmetro de Stokes I é a intensidade da
8Poderíamos obter as mesmas relações com base nas componentes do campo magnético. Contudo,
experimentalmente, é de praxe fazer medidas do campo elétrico.
9Para maiores detalhes de como derivar os parâmetros de Stokes, consultar Collett (2005).
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Figura 8: Representação gráfica dos estados de polarização que os parâmetros de Stokes medem. Em (a) e
(b) temos, respectivamente, a polarização linear horizontal e vertical. Em (c) e (d) temos, respectivamente,
as polarizações lineares rotacionadas de +45∘ e de -45∘. E, por último, em (e) e (f) temos, respectivamente,
as polarizações circulares anti-horária e horária.
Fonte: Kislat et al. (2015)
radiação absorvida. Já os parâmetros de Stokes Q e U medem a polarização linear da luz,
enquanto que o parâmetro de Stokes V mede a polarização circular da luz (Figura 8).
Do ponto de vista experimental, existe uma maneira mais intuitiva de se repre-
sentar os parâmetros de Stokes em relação à disposição dos polarímetros. Apresentamos
essa forma na Equação 2.3.
𝐼 = Intensidade Total
𝑄 = 𝐼 linear0 − 𝐼 linear90
𝑈 = 𝐼 linear+45 − 𝐼 linear−45
𝑉 = 𝐼circulardireita − 𝐼circularesquerda
(2.3)
Agora temos uma estratégia definida para medirmos os parâmetros de Stokes. Os
parâmetros Q e U podem ser medidos através da diferença de intensidades que passam por
dois polarímetros lineares, um rotacionado 90∘ do outro. Já para medirmos a polarização
circular, precisamos de polarímetros circulares. A diferença entre a polarização circular
direita e esquerda nos fornece o parâmetro V. Para um conteúdo mais extenso sobre a
polarização da luz e os parâmetros de Stokes, consultar Collett (2005) e Gonçalves (2016).
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2.3 O método do LSD e o estudo do campo
magnético estelar
O método do Least-Squares Deconvolution (LSD) foi desenvolvido ao longo de
décadas de trabalho nas áreas de espectroscopia e espectropolarimetria. Sua principal
funcionalidade neste trabalho é de amplificar o sinal da polarização circular (Stokes V)
presente nas várias linhas dos espectros que utilizamos. Também é utilizado aqui para
geração de perfis de linha médios do espectro de intensidade (Stokes I). Entretanto, o
método pode ser utilizado de maneira bem mais ampla. De acordo com Kochukhov, Ma-
kaganiuk e Piskunov (2010), o LSD é um método poderoso de extrair perfis de linha
médio de alta precisão de espectros estelares (de intensidade e de polarização). O método
é amplamente utilizado na detecção, caracterização, e mapeamento detalhado da tempera-
tura, regiões magnéticas, e peculiaridades químicas na superfície das estrelas (Kochukhov;
Makaganiuk; Piskunov, 2010).
A técnica como utilizamos neste trabalho foi concebida em dois artigos: Donati et
al. (1997) e Donati e Collier Cameron (1997). De acordo com Donati e Collier Cameron
(1997), a técnica do LSD essencialmente assume que todas as linhas espectrais repetem a
mesma informação, de modo que o espectro pode ser escrito como uma convolução do perfil
médio das linhas (também chamado de perfil LSD) com um padrão de linhas (também
conhecido como máscara) (Figura 9). Essa máscara é composta pela soma de funções
Delta de Dirac cuja posição e amplitude correspondem respectivamente ao comprimento
de onda e ao peso de cada linha espectral selecionada. Se o processo direto (mostrado na
Figura 9) é uma convolução, então é possível aplicarmos uma deconvolução para obtermos
o perfil LSD das linhas espectrais. E, nesse processo, utilizamos mínimos quadrados no
ajuste das linhas da máscara sobre o espectro observado.
Apesar de representar um avanço tremendo em relação ao método anterior de
simplesmente adicionar a polarização de várias linhas espectrais e, em seguida, realizar
uma média com relação ao número de linhas utilizadas (Semel, 1989), o método do LSD
também apresenta suas limitações. De acordo com Donati e Collier Cameron (1997) as
simplificações do método são as seguintes:
∙ A forma das linhas espectrais devem ser semelhantes. A profundidade e a largura
das linhas devem ser proporcionais, respectivamente, a 𝑑 e 𝜆, sendo 𝑑 a profundidade
central, e 𝜆 o comprimento de onda, do perfil de linha real;
∙ O continuum e o escurecimento de bordo não variam com o comprimento de onda;
∙ Os perfis de linha se adicionam linearmente;
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Figura 9: Toda a engenharia reversa realizada pelo processo de deconvolução com mínimos quadrados
(LSD) só é possível se criarmos um padrão de linhas (também chamada de máscara) para que possamos
confrontar com as linhas de fato medidas no espectro estelar. Assim, podemos criar um perfil LSD, que
possui alta razão sinal-ruído (S/N), de onde é possível tirar informações sobre as características gerais
das linhas selecionadas.
Perfil médio ou 
Perfil LSD 
(Desconhecido)
Padrão de Linhas ou Máscara 
(Conhecido)
Espectro Observado 
(Conhecido)
∗
=
Fonte: Smith (2002) [adaptada]
∙ Os campos magnéticos são fracos, ou seja, o alargamento Zeeman é pequeno em
comparação com a largura intrínseca da linha.
Apesar de algumas dessas simplificações parecerem bastante grosseiras, os resul-
tados são bastante satisfatórios quando nos deparamos com a realidade de que seria im-
possível analisar um sinal polarimétrico observando uma linha qualquer do espectro. Es-
timativas mostram que uma detecção direta de polarização circular em linhas individuais
requerem S/N de pelo menos 1000, o que é extremamente difícil de alcançar nas estrelas
frias (Saikia, 2016).
Direcionamos agora a nossa atenção aos princípios matemáticos da técnica do
LSD, seguindo a abordagem feita por Saikia (2016) e o que foi originalmente publicado
por Donati et al. (1997) e revisado por Kochukhov, Makaganiuk e Piskunov (2010).
Considerando-se as simplificações já citadas, o espectro de polarização observado
pode ser expresso matematicamente da seguinte forma:
𝑉 (𝜈) =
∑︁
𝑖
𝑤𝑖𝛿 (𝜈 − 𝜈𝑖)𝑍 (𝜈) (2.4)
Interpretamos cada termo da Equação 2.4 da seguinte forma: 𝑉 (𝜈) é o espectro
normalizado do parâmetro de Stokes V; 𝜈 representa a velocidade (radial), dada por
𝜈 = 𝑐Δ𝜆/𝜆; 𝜈𝑖 é a posição associada a cada linha espectral no espaço das velocidades;
𝑤𝑖 é o peso atribuído a cada linha espectral; e 𝑍 (𝜈) é o perfil LSD ou perfil médio das
linhas.
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A Equação 2.4 pode ser reescrita como uma convolução se reconhecermos a ex-
pressão ∑︀𝑖𝑤𝑖𝛿 (𝜈 − 𝜈𝑖) como o padrão de linhas mostrado na Figura 9:
𝑉 (𝜈) =𝑀 (𝜈) * 𝑍 (𝜈) (2.5)
A Equação 2.5 pode ser ainda mais simplificada se a representarmos como uma
multiplicação de matrizes. Portanto,
𝑉 =𝑀 · 𝑍 (2.6)
Sob a consideração de que as intensidades das linhas se adicionam linearmente, o
perfil médio das linhas (𝑍) pode ser obtido deconvoluindo-se o padrão de linhas (𝑀) do
espectro de polarização (𝑉 ). No âmbito da álgebra linear, é possível resolver o sistema
linear para 𝑍 se conhecemos as matrizes 𝑀 e 𝑉 . A solução para (𝑍), utilizando o método
dos mínimos quadrados, nos fornece o seguinte resultado:
𝑍 =
(︁
𝑀𝑇 · 𝑆2 ·𝑀
)︁−1
𝑀𝑇 · 𝑆2 · 𝑉 (2.7)
Na Equação 2.7, os elementos da matriz diagonal 𝑆 consistem dos inversos das
barras de erro para pixeis individuais no espectro. O termo𝑀𝑇 ·𝑆2 ·𝑉 representa a corre-
lação cruzada ponderada entre o espectro 𝑉 e a máscara 𝑀 . Já o termo
(︁
𝑀𝑇 · 𝑆2 ·𝑀
)︁−1
é o inverso da matriz de autocorrelação, que fornece as incertezas associadas ao perfil
médio das linhas (𝑍) e remove os efeitos causados pela sobreposição de linhas espectrais.
Assim como demostramos o processo matemático de obtenção do perfil LSD do
parâmetro de Stokes V, também é possível aplicar o mesmo processo se quisermos obter o
perfil LSD do parâmetro de Stokes I. A principal diferença se encontra no peso atribuído
as linhas espectrais. Se no perfil médio de polarização circular 𝑤𝑖 é dado por (𝑔𝜆𝑑)𝑖, no
perfil médio de intensidade, 𝑤𝑖 = 𝑑𝑖, onde 𝑔𝑖 representa a sensibilidades magnética da linha
(Fator de Landé), 𝜆𝑖 representa o comprimento de onda central da linha, e 𝑑𝑖 representa
a profundidade central do perfil local das linhas.
Agora que sabemos como obter os perfis LSD dos parâmetros de Stokes I e V
(Figura 10), podemos finalmente apresentar a equação que calcula o campo magnético
estelar médio na linha de visada do observador, também conhecido com campo magnético
longitudinal médio (𝐵𝑙) (Donati et al., 1997):
𝐵𝑙 = 2, 14× 1011
∫︀
𝜐𝑉 (𝜐)𝑑𝜐
𝜆𝑔𝑐
∫︀
[1− 𝐼(𝜐)] 𝑑𝜐 (2.8)
Na Equação 2.8, 𝐵𝑙 representa o campo longitudinal integrado sobre a superfície
estelar. Os parâmetros 𝜆 e 𝑔, embora muito difundidos como parâmetros médios (de
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Figura 10: Perfis LSD dos parâmetro de Stokes V (parte superior) e Stokes I (parte inferior) mostrando,
respectivamente, os perfis médios da polarização circular e da intensidade das linhas do espectro de
HD 9746, uma das estrelas da nossa base de dados. O painel central é conhecido como parâmetro nulo
e serve para detectarmos falsos sinais no perfil LSD do parâmetro do Stokes V. A observação de 13
de outubro de 2010, realizada pelo espectropolarímetro NARVAL, foi utilizada para gerarmos os perfis
apresentados. Abordaremos de forma mais específica no Capítulo 3 os instrumentos que foram utilizados
nas observações.
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Fonte: Produzido pelo autor
comprimento de onda e sensibilidade magnética, respectivamente) das linhas utilizadas
no processo do LSD, representam na verdade quantidades arbitrárias adotadas para a
normalização dos pesos dos pefis LSD de polarização circular (Kochukhov; Makaganiuk;
Piskunov, 2010). É essa a equação que vamos utilizar nas nossas estimativas do campo
magnético superficial de algumas estrelas da nossa base de dados.
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Capítulo 3
Dados observacionais
Este capítulo é dedicado inicialmente a descrevermos como foi selecionada a nossa
base de dados, e também a darmos informações básicas sobre as estrelas que a compõe.
Em seguida, abordaremos a ferramenta de análise espectral iSpec, e apresentaremos as in-
formações básicas sobre os instrumentos que realizaram as observações que neste trabalho
foram analisadas.
3.1 Composição da nossa base de dados
Com o intuito de estudar o fenômeno das estrelas gigantes ricas em lítio e investigar
uma possível influência do campo magnético nessa anomalia química, selecionamos estre-
las de três artigos. Eles são: Charbonnel e Balachandran (2000), Kumar, Reddy e Lambert
(2011), e Lèbre et al. (2009). O objetivo inicial seria reunir e analisar todas as estrelas
desses artigos que se posicionassem em uma região bem determinada do diagrama H-R,
de modo que pudéssemos estudar estrelas no mesmo estágio evolutivo. Também estáva-
mos buscando uma reanálise espectroscópica homogênea dessas estrelas de bases distintas.
Entretanto, não tivemos acesso aos espectros analisados nos artigos mencionados, o que
nos levou a selecionar nossa amostra de acordo com a disponibilidade dos espectros nos
arquivos dos espectrógrafos Elodie e Sophie, e dos espectropolarímetros NARVAL e ES-
PaDOnS. Assim, ficamos com 19 estrelas para calcularmos seus parâmetros atmosféricos
e abundância de lítio, e acabamos ampliando bastante a região do diagrama H-R que
devemos analisar. Além disso, adicionamos um objeto a mais à nossa amostra. A estrela
HD1500501 foi descoberta como sendo rica em lítio pelo Prof. José Dias do Nascimento
Jr., em 2010, e ainda não foi relatada na literatura. Apenas duas fontes fazem menção
a sua quantidade anômala de lítio, que são: Coelho (2013) e da Costa et al. (2015). De
modo a aumentar as referências sobre esse objeto, incluímos também HD 150050 em nossa
amostra estelar, o que fecha nossa base de dados em 20 estrelas.
1Essa estrela foi selecionada inicialmente como referência na escolha da região do diagrama H-R em
torno do qual montaríamos nossa base de dados.
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Tabela 1: Apresentação das estrelas da nossa base de dados. Os tipos espectrais foram retirados do
SIMBAD Astronomical Database, enquanto que os dados de paralaxe (𝜋), temperatura efetiva (Teff) e
luminosidade (𝐿/𝐿⊙) foram retirados dos arquivos da missão Gaia.
ID estrela Tipo Espectral 𝜋 (mas) 𝜎(𝜋) (mas) Teff (K) 𝐿/𝐿⊙
HD 9746 K1 III 6,346 0,091 4540 153,6
HD 21018 G2 III 2,097 0,094 5168 618,1
HD 25893 G9 V 47,210 0,053 5226 0,550
HD 30834 K3 III 6,334 0,269 4115 598,6
HD 31993 K1/2 III 2,727 0,041 4407 197,3
HD 33798 G5 III 2,135 1,037 4863 —
HD 39853 K4 III 4,818 0,185 3912 601,2
HD 63798 G8 III/IV 5,262 0,036 5008 95,1
HD 90633 K2 III 8,823 0,024 4717 45,2
HD 112127 C-R4 III 7,794 0,036 4562 37,4
HD 116292 K0 III 11,097 0,105 4900 65,3
HD 126868 G2 IV 26,881 0,182 5830 14,9
HD 150050 K0/1 III 7,548 0,048 4576 47,7
HD 170527 K0 5,701 0,023 4849 53,7
HD 205349 K4 Ib 1,341 0,070 3966 4340,5
HD 214995 K0 III 11,699 0,076 4682 38,2
HD 217352 K0 III/IV 4,526 0,059 4647 87,4
HD 218153 G9 II/III 4,199 0,038 4645 61,6
HD 232862 G8 II — — 5143 —
HD 233517 K2 1.138 0,057 4372 153,4
Fonte: Produzido pelo autor
Nosso objetivo fundamental nessa dissertação é calcular os parâmetros atmosféri-
cos dessas 20 estrelas, suas abundâncias de lítio, e discutir suas posições no diagrama H-R
(Figura 11). Na Tabela 1 é possível ver algumas informações básicas das 20 estrelas da
nossa base de dados. Os tipos espectrais foram retirados do SIMBAD Astronomical Da-
tabase, enquanto que os dados de paralaxe (𝜋), temperatura efetiva (Teff), e luminosidade
(𝐿/𝐿⊙) foram retirados dos arquivos da missão Gaia (Andrae et al., 2018).
Devemos ressaltar algumas peculiaridades da nossa base de dados. A estrela HD
218153 possuí uma abundância de lítio que está de acordo com o modelo padrão de
evolução para uma estrela com sua massa e em seu estágio evolutivo. Contudo ela foi
incluída na análise feita no artigo de Lèbre et al. (2009) por ser uma estrela gigante, com
alta velocidade de rotação, e com campo magnético superficial detectado. Isso a torna um
parâmetro de comparação em relação as outras estrelas de sua amostra que também são
gigantes, de alta rotação, e magnéticas, mas possuem uma abundância anormal de lítio.
Além disso, como podemos perceber na Tabela 1, existem duas estrelas que não
poderemos verificar suas posições no diagrama de evolução (Luminosidade vs Teff). A
primeira é HD 33798, que devido a seu enorme erro no valor da paralaxe (𝜎 (𝜋)) não é
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Figura 11: Diagrama H-R mostrando as posições das estrelas da nossa base de dados. Os dados de
luminosidade e temperatura estão na Tabela 1. Os traçados evolutivos são de Girardi et al. (2000), com
overshooting convectivo e metalicidade solar.
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Fonte: Produzido pelo autor
possível determinar sua posição precisa no diagrama H-R. A outra é a estrela HD 232862,
que está na base de dados da missão Gaia mas não teve sua paralaxe determinada.
A partir de agora o leitor terá acesso a uma descrição sucinta da ferramenta de
análise espectral iSpec e, logo em seguida, apresentamos os detalhes técnicos dos ins-
trumentos que fizeram as medições dos espectros que analisamos nesta dissertação. Os
espectrógrafos Elodie e Sophie, e os espectropolarímetros gêmeos NARVAL e ESPaDOnS.
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3.2 A ferramenta iSpec e a análise espectroscópica
Apesar de termos utilizado durante o curso deste trabalho alguns códigos conhe-
cidos da comunidade astronômica que realizam síntese espectral, cálculo de abundâncias
químicas, e cálculo de parâmetros atmosféricos fundamentais — p. ex. MOOG (Sneden,
1973), Q2 (Ramírez et al., 2014) —, os resultados que serão mostrados no Capítulo 4
foram obtidos a partir da utilização da ferramenta iSpec (Blanco-Cuaresma et al., 2014).
Optamos pelo iSpec devido a facilidade que ele oferece na visualização e tratamento
dos espectros e obtenção dos resultados que precisávamos (p. ex. parâmetros atmosféricos
e abundâncias químicas) no estudo das estrelas gigantes ricas em lítio. Praticamente todos
os códigos, catálogos, e atlas utilizados atualmente para a obtenção de dados advindos da
análise espectral estão disponíveis no iSpec.
No website oficial do iSpec (https://www.blancocuaresma.com/s/iSpec) o usuá-
rio tem acesso a um tutorial completo sobre suas funcionalidades, assim como também
tem acesso ao download dos seus códigos, catálogos e atlas. De acordo com as informações
gerais disponíveis no endereço mencionado, o iSpec é uma ferramenta para o tratamento
e análise de espectros estelares. Algumas de suas funções mais básicas no tratamento de
espectros são:
∙ Remoção de raios cósmicos
∙ Normalização do continuum
∙ Degradação de resolução
∙ Determinação e correção da velocidade radial
∙ Identificação de linhas telúricas
∙ Re-amostragem
Como já mencionado, o iSpec também é capaz de determinar parâmetros at-
mosféricos (p. ex. temperatura efetiva, gravidade superficial, metalicidade, micro/macro-
turbulência, rotação) e abundâncias químicas individuais para estrelas FGKM a partir de
duas abordagens diferentes: a técnica do ajuste de espectros sintéticos e o método da lar-
gura equivalente das linhas. O iSpec integra os modelos de atmosfera MARCS e ATLAS
junto com os seguintes códigos de transporte radial de energia:
∙ SPECTRUM R. O. Gray (Gray, 1999)
∙ Turbospectrum Bertrand Plez (Plez, 2012)
∙ SME Valenti & Piskunov (Valenti; Piskunov, 2012)
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Tabela 2: Detalhes técnicos dos instrumentos ELODIE e SOPHIE.
ELODIE SOPHIE
Faixa espectral 390-681 𝑛𝑚 (67 ordens) 387-694 𝑛𝑚 (39 ordens)
Resolução espectral 42000 75000 (AR) / 40000 (AE)
Diâmetro da pupila / abertura 100 𝑚𝑚 200 𝑚𝑚
Dispersor transversal Grisma Prisma
Ambiente controlado termicamente elementos dispersivos (pressão cte)
Detector CCD 1kx1k-24 µm 2kx4k-15 µm
Rede échelle R4-31 𝑔𝑟.𝑚𝑚−1 R2-52,6 𝑔𝑟.𝑚𝑚−1
Tamanho da fibra e aceitação 100 µm-2 arcosec 100µm-3 arcosec
S/N em 20 𝑛𝑚a 150 para V=7,5 230 para V=7,5 (AR)
𝜎VR(fot) 3 𝑚𝑠−1 0,7 𝑚𝑠−1
Precisão VR 8 𝑚𝑠−1 2 𝑚𝑠−1
a Razão sinal-ruído por bin de 3 𝑘𝑚 · 𝑠−1 em 550 𝑛𝑚
Fonte: Bouchy (2015) [adaptada]
∙ MOOG Chris Sneden (Sneden, 1973)
∙ Synthe/WIDTH9 Kurucz/Atmos (Kurucz, 1993)
Por fim, temos a acrescentar que o iSpec foi desenvolvido para utilização em Python
2. Isso confere ao pacote uma versatilidade muito grande para executar códigos escritos
em outras linguagens e acessar tabelas de dados diversos, sempre realizando a amostragem
gráfica dos resultados na interface gráfica do Python. Pelas razões apresentadas aqui, é
possível considerar o iSpec como a ferramenta mais poderosa que existe atualmente no
tratamento e análise de espectros estelares de forma rápida e sistematizada.
3.3 Os espectrógrafos ELODIE e SOPHIE
O espectrógrafo ELODIE foi desenvolvido no início dos anos 90 e ficou em operação
no telescópio de 1,93 metros do Observatório de Haute Provence (OHP), localizado na
França, de junho de 1993 a agosto de 2006. O principal objetivo do espectrógrafo era a
busca por exoplanetas pelo método da velocidade radial, mas ele também foi utilizado
em estudos na área de sismologia estelar, rotação e atividade de estrelas de pequena
massa, e cinemática galáctica (Bouchy, 2015). Esse espectrógrafo ficou marcado por ser o
instrumento que realizou a primeira detecção de um exoplaneta (51 Peg b) na estrela do
tipo solar 51 Peg (Mayor; Queloz, 1995).
O ELODIE possuía uma rede de difração do tipo echelle, como a maioria dos
espectrógrafos modernos, e poder resolutor (R) de 42000. Sua cobertura do espectro ele-
tromagnético era (aproximadamente) de 4000 a 6800 Å em exposição única, dividida em
dezenas de ordens espectrais. Por ser um caçador de planetas, sua precisão chegava a
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Figura 12: À esquerda: Temos a visão externa da cúpula do CFHT, local onde está instalado o espec-
tropolarímetro ESPaDOnS. À direita: Vemos a parte externa da cúpula do telescópio Bernard Lyot, no
topo do Pic du Midi, onde encontra-se em operação o espectropolarímetro NARVAL.
Fonte: Vadim Kurland (Wikipédia) e Pascal Petit (Wikipédia)
impressionantes ±8 m/s, um marco para época. Além de 51 Peg b, os dados coletados
pelo ELODIE também foram usados na descoberta de mais de 20 exoplanetas, dos quais
podemos citar Gliese 876 b e 14 Herculis b.
No ano de 2006 o espectrógrafo ELODIE foi substituído por um novo instrumento,
o SOPHIE. Instalado no mesmo telescópio em que se situava o ELODIE, o novo espectró-
grafo representa uma evolução em vários aspectos (Tabela 2). Também contendo uma rede
de difração tipo echelle, o SOPHIE continuou a fornecer dados espectrográficos que gera-
ram trabalhos na área de exoplanetologia, no estudo e detecção de planetas pelo método
da velocidade radial, e também na área de asterosismologia. O espectro eletromagnético
de cobertura do SOPHIE é basicamente igual ao do ELODIE. Dois modos de observação
estão disponíveis: Alta Resolução (R = 75000) e Alta Eficiência (R = 40000). O modo de
alta eficiência é principalmente utilizado na observação de estrelas pouco brilhantes, que
precisam de um maior tempo de exposição. O espectrógrafo SOPHIE ainda se encontra
em operação no OHP, e é de importância estratégica para missões atualmente em curso
(Gaia e TESS), e para as missões futuras (CHEOPS e PLATO).
3.4 Os espectropolarímetros gêmeos: ESPaDOnS e
NARVAL
Construídos e pensados para monitorar continuamente as estrelas no céu — uma
vez que se encontram separados por 160∘ de longitude —, os espectropolarímetros ESPa-
DOnS e NARVAL ainda hoje estão entre os principais instrumentos utilizados pela comu-
nidade científica no estudo do magnetismo estelar. Após anos despendidos na preparação
científica e construção, o ESPaDOnS entrou em operação no ano de 2004 prometendo ser
não só o principal instrumento na medição do estado polarimétrico da luz advinda dos
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Figura 13: Comparação entre as eficiências fornecidas pelos instrumentos ESPaDOnS e NARVAL. A linha
contínua é do NARVAL, enquanto que a linha tracejada é do ESPaDOnS. Observamos uma diferença
significativa de eficiência na região de comprimentos de ondas menores (região do azul). Isso pode ser
devido a diferença nas sensibilidades dos CCDs dos dois espectropolarímetros, que é maior no CCD do
NARVAL.
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Fonte: Laboratoire d’Astrophysique de Toulouse [adaptada]
astros, como também um poderoso espectrógrafo para estudos nas áreas de sismologia
estelar, abundâncias químicas, detecção de planetas pelo método da velocidade radial,
entre outros. Por outro lado, o espectropolarímetro NARVAL, que viu sua primeira luz no
final de 2006, é utilizado quase que exclusivamente para o estudo dos campos magnéticos
estelares. Vamos agora ver os detalhes de cada um desses instrumentos em separado.
O espectropolarímetro de alta resolução ESPaDOnS (Echelle SpectroPolarimetric
Device for the Observation of Stars) está instalado no CFHT (Canada–France–Hawaii
Telescope), um telescópio de 3,6 metros (diâmetro) de espelho localizado no Havaí (Figura
12). Pode ser utilizado em três modos distintos: somente estrela (fibra única na estrela,
maior poder resolutor, 𝑅 = 81000), estrela + céu (𝑅 = 68000, segunda fibra observa o
plano de fundo), e polarimétrico (𝑅 = 68000, polarização linear e circular) (Moutou et al.,
2015). Ele foi desenvolvido para obter um espectro completo da região eletromagnética
que vai de 370 a 1050 𝑛𝑚 (englobando a região do visível) em exposição única. Com
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uma grade de difração de 79 𝑔𝑟/𝑚𝑚 e um CCD (charge-coupled device) de 2𝑘 x 4.5𝑘, o
espectro como um todo é dividido em 40 ordens.
Já o espectropolarímetro NARVAL está instalado no telescópio Bernard Lyot, que
tem um espelho de 2,0 metros de diâmetro e está localizado no topo do Pic du Midi, no
sudoeste da França (Figura 12). Sua grade de difração também é do tipo echelle e, por ser
um espectropolarímetro gêmeo do ESPaDOnS, possui basicamente suas mesmas configu-
rações e modos de operação já mencionados. Podemos nos referir ao NARVAL como uma
espécie de cópia do ESPaDOnS adaptada para um telescópio de 2,0 metros de diâmetro.
Talvez a única diferença instrumental encontrada entre os dois espectrógrafos seja a sen-
sibilidade do CCD, que parece ser maior no NARVAL que no ESPaDOnS, especialmente
na região azul do domínio espectral, como podemos ver na curva de eficiência fornecida2
(Figura 13).
2Tradução livre do termo em inglês throughput.
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Resultados obtidos para as estrelas da
nossa base de dados
Um ponto essencial na análise dos espectros estelares é a determinação dos parâme-
tros atmosféricos. Além disso, o cálculo das abundâncias químicas nos permite conhecer
muito sobre as fotosferas estelares, além de nos dar algumas informações cruciais para
restringirmos os processos que podem ocorrer no interior das estrelas. Dentre esses pro-
cessos, sabemos que campos magnéticos podem afetar os mecanismos de mistura, que, por
sua vez, podem afetar as abundâncias químicas fotosféricas. Assim sendo, neste capítulo
apresentamos o processo pelo qual seguimos para a obtenção dos parâmetros atmosféricos,
das abundâncias químicas, e da intensidade do campo magnético das estrelas da nossa
base de dados. A análise dos resultados apresentados aqui será realizada no Capítulo 5.
4.1 Obtenção dos parâmetros atmosféricos
Para obtenção dos parâmetros atmosféricos (Tabela 3), utilizamos a ferramenta
de síntese espectral do iSpec. Uma região de 200 nm, entre 480 e 680 nm, foi selecionada
para que não precisássemos fazer a síntese de todo o espectro. Além disso, uma lista de
linhas atômicas do iSpec foi utilizada na síntese espectral. Tal lista é composta por 279
linhas e seus ajustes foram, em sua maioria, realizados com sucesso em todos os espec-
tros que analisamos. Para as sínteses espectrais realizadas neste trabalho, utilizamos o
código de transporte radiativo MOOG (Sneden, 1973). Além disso, utilizamos para os
cálculos de modelos atmosféricos os dados do MARCS GES/APOGEE models (Gustafs-
son et al., 2008); as abundâncias solares de Grevesse 1998/2007; e, finalmente, as linhas
atômicas do Gaia-Eso Survey (GES) versão 5.0. Com a exceção do MOOG como código
de transporte radiativo, as outras escolhas que fizemos são o padrão do iSpec. Escolhemos
o código MOOG porque inicialmente planejávamos fazer a análise espectral utilizando
o programa desenvolvido por Chris Sneden. Entretanto, devido a facilidade que o iSpec
Capítulo 4. Resultados obtidos para as estrelas da nossa base de dados 46
Tabela 3: Apresentamos a abundância de Li e os parâmetros atmosféricos — temperatura efetiva (Teff),
gravidade superficial (log g), metalicidade ([Fe/H]), e velocidade de microturbulência (𝜉) — calculados para
as estrelas da nossa base de dados. Apresentamos também o instrumento (Inst.) que realizou as observações
e a razão sinal-ruído (S/N), próximo de 550 𝑛𝑚, dos espectros analisados.
ID estrela Inst.a S/N Teff
(K)
log g
(cm/s2)
[Fe/H]
(dex)
𝜉
(km/s)
vsinib
(km/s)
A(Li)
(dex)
HD 9746 N 568 4610 2,78 -0,11 1,89 7,2 3,71
HD 21018 N 212 5690 2,72 0,15 2,36 21,2 3,34
HD 25893 EL 65 5355 4,90 0,10 0,63 5,1 1,66
HD 30834 EL 162 4485 3,23 -0,18 2,09 2,3 2,91
HD 31993 N 170 4520 2,74 -0,09 1,92 32,0 1,58
HD 33798 N 281 4955 3,45 -0,08 1,57 29,0 1,63
HD 39853 EL 121 3915 2,36 -0,45 1,80 3,1 2,11
HD 63798 EL 211 5060 2,81 -0,15 1,54 7,2 1,92
HD 90633 EL 173 4745 2,81 0,09 1,58 6,1 2,24
HD 112127 EL 212 4770 3,87 0,37 1,76 1,6 3,75
HD 116292 EL 228 5320 4,01 0,10 1,44 3,7 1,92
HD 126868 EL 215 5885 4,07 0,07 1,32 14,4 2,72
HD 150050 ES 402 4705 3,09 0,37 1,55 2,4 2,85
HD 170527 EL 166 4805 2,87 -0,51 1,71 22,9 3,33
HD 205349 EL 129 4485 2,40 -0,10 3,99 6,5 1,90
HD 214995 N 360 4800 3,08 0,07 1,66 4,9 3,40
HD 217352 N 285 4760 3,09 -0,08 1,80 42,0 2,91
HD 218153 N 146 4640 2,64 -0,34 2,06 29,4 0,30
HD 232862 N 115 5090 4,53 -0,13 1,97 20,2 2,62
HD 233517 ES 78 4455 2,27 -0,30 1,90 17,6 4,03
a N: NARVAL; ES: ESPaDOnS; EL: ELODIE.
b Retirados de Takeda e Tajitsu (2017): HD 9746; HD 21018; HD 30834; HD 170527; HD
205349; HD 214995; HD 232862. Retirados de Charbonnel e Balachandran (2000): HD
25893; HD 33798; HD 39853; HD 112127; HD 126868; HD 233517. Retirado de Kővári
et al. (2013): HD 217352. Retirado de Kővári et al. (2016): HD 218153. Retirado de
Kővári et al. (2017): HD 31993. Retirado de Rebull et al. (2015): HD 116292. Retirado
de Henry et al. (2000): HD 150050. Calculados pelo iSpec (não foi possível averiguar o
confiabilidade desses resultados): HD 63798 e HD 90633.
Fonte: Produzido pelo autor
oferece ao usuário, optamos, no final das contas, por utilizá-lo. Os espectros do PolarBase
(ESPaDOnS e NARVAL) escolhidos para análise — para as estrelas com vários espectros
disponíveis — foram selecionados visualmente, de modo a verificarmos se eles apresen-
tavam S/N razoável para o nosso estudo. Já os espectros do ELODIE e do SOPHIE1
selecionados para análise foram os que apresentavam maior S/N. Os valores do S/N para
os espectros analisados podem ser vistos na Tabela 3.
1Apenas duas estrelas da nossa base de dados foram observadas pelo SOPHIE. Essas mesmas estre-
las também foram observadas pelo ELODIE ou pelo NARVAL. Dessa forma, decidimos não utilizar os
espectros do SOPHIE em nossas análises.
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Figura 14: À esquerda: gráfico comparativo entre a Teff calculada com o iSpec e a Teff encontrada na
literatura. À direita: gráfico mostrando as diferenças nos valores de temperatura em função da Teff que
calculamos neste trabalho.
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Fonte: Produzido pelo autor
Figura 15: À esquerda: gráfico comparativo entre os valores da gravidade superficial (log g) calculados
com o iSpec e os valores encontrados na literatura. À direita: gráfico mostrando as diferenças nos valores
de log g em função da Teff da literatura.
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Fonte: Produzido pelo autor
Nas Figuras 14, 15, 16 apresentamos a comparação entre os valores dos parâmetros
atmosféricos calculados pelo iSpec (apresentados na Tabela 3) e os valores retirados da
literatura (Apêndice A, Tabelas 12, 13, e 14). Exibimos dois tipos de gráficos. No pri-
meiro (à esquerda), mostramos a comparação direta entre os valores calculados por nós
e os valores da literatura. A reta apresentada representa os pontos onde os valores por
nós calculados são iguais aos da literatura. Já no segundo (à direita), mostramos no eixo
das ordenadas a diferença entre nossos valores e os valores da literatura, e apresentamos
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Figura 16: À esquerda: gráfico comparativo entre os valores de metalicidade ([Fe/H]) calculados com o
iSpec e os valores encontrados na literatura. À direita: gráfico mostrando as diferenças nos valores de
metalicidade em função da Teff da literatura.
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Fonte: Produzido pelo autor
em função da temperatura efetiva (Teff). No gráfico em que comparamos as temperaturas
efetivas (Figura 14), mostramos a diferença das temperaturas em função da Teff calculada
com o iSpec. Nos demais gráficos (Figuras 15, 16), os parâmetros atmosféricos são apre-
sentados em função da Teff encontrada na literatura. Para algumas estrelas, percebemos
que existe uma elevada discrepância entre os valores calculados neste trabalho e os valores
presentes na literatura. Pensamos que isso merece ser investigado a posteriori, uma vez
que algumas diferenças de valores encontradas, principalmente nas Figuras 14 e 15, não
são razoáveis. Tentar melhorar nosso método de tratamento dos espectros e fazer mudan-
ças na lista de linhas utilizadas na determinação dos parâmetros atmosféricos talvez seja
nosso próximo passo nessa auditoria.
4.2 Obtenção das abundâncias de lítio
Para a obtenção das abundâncias de lítio das estrelas da nossa base de dados (resul-
tados apresentados na Tabela 3), utilizamos novamente a ferramenta de síntese espectral
do iSpec. Escolhemos uma região de 2 nm, entre 670 e 672 nm, de modo que a região
espectral do Li I (∼ 670, 8 nm) e algumas linhas de Fe I fossem contempladas na síntese.
Fixamos todos os parâmetros atmosféricos nos valores que havíamos calculado anterior-
mente. Incluímos duas linhas de Li I para auxiliar o processo de síntese espectral2: uma
exatamente em 670,7775 nm, e outra exatamente em 670,7926 nm (Figura 17). Apesar
de termos conseguido em todos os casos ajustar a síntese (na região do Li) ao espectro
2Retiradas da base de dados NIST (National Institute of Standards and Technology).
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Figura 17: Região de síntese espectral utilizada no cálculo das abundâncias de Li. A linha em azul é o
espectro observado da estrela de HD 9746. O traçado em marrom é a síntese espectral. Também é possível
ver as duas linhas de lítio utilizadas para auxiliar o processo de síntese. Como estamos interessados so-
mente na abundância de Li — os parâmetros atmosféricos são fixados nos valores calculados anteriormente
—, o ajuste da síntese para as linhas atômicas adjacentes têm pouco relevância nesse contexto.
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Fonte: Produzido pelo autor
observado, apenas para os espectros do PolarBase3 conseguimos resultado para o ajuste
das duas linhas de Li I mencionadas. Nos espectros do Elodie o código simplesmente não
reconheceu linhas de Li I nesses comprimentos de onda específicos, muito provavelmente
devido as observações em menor resolução realizadas por esse espectrógrafo. Entretanto,
ainda foi possível realizar a síntese e obter resultados para a abundância de Li com esses
espectros. As escolhas que fizemos para o código de transporte radiativo, para os modelos
de atmosfera, para as abundâncias solares, e para a base de dados de linhas atômicas
seguem inalteradas em relação as escolhas feitas para o cálculo dos parâmetros atmosfé-
ricos.
Na Figura 18 apresentamos a comparação entre os valores das abundâncias de lítio
calculados pelo iSpec (Tabela 3) e os valores retirados da literatura (Apêndice A, Tabela
15). Novamente temos dois gráficos lado a lado. No primeiro (à esquerda) mostramos a
comparação direta entre os valores calculados por nós e os valores da literatura. A reta
3Para as estrelas HD 9746, HD 21018, e HD 31993, realizamos inicialmente a síntese espectral sem as
duas linhas de Li I mencionadas no texto. Entretanto, o resultado obtido quando adicionadas as linhas
de Li I é igual ao primeiro resultado, quando levamos em consideração as barras de erro. Optamos por
apresentar o resultado inicial.
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Figura 18: À esquerda: gráfico comparativo entre os valores da abundância de lítio (A(Li)) calculado com
o iSpec e os valores encontrados na literatura. À direita: gráfico mostrando as diferenças nos valores da
abundância de lítio em função da Teff da literatura.
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Fonte: Produzido pelo autor
apresentada representa os pontos onde as abundâncias por nós calculadas são iguais as da
literatura. No gráfico à direita, mostramos a diferença entre nossos resultados e os valores
da literatura, e apresentamos em função da temperatura efetiva (Teff).
4.3 Medidas da intensidade do campo magnético
Nesta seção apresentamos os resultados obtidos para as estrelas da nossa base
de dados que possuem espectros de polarização nos arquivos do PolarBase (Petit et al.,
2014). Na Tabela 4, apresentamos um resumo de quais estrelas — com espectro no Polar-
Base — têm espectro de polarização disponível, e destas, quais tiveram campo magnético
detectado na nossa análise. Em seguida, apresentamos individualmente os resultados das
análises dos perfis LSD para as estrelas da Tabela 4 que tiveram campo magnético de-
tectado (DD). Os resultados são apresentados nas Tabelas 5, 6, 7, 8, 9. Essas tabelas
contém as seguintes informações: instrumento da observação (N - NARVAL ou E - ESPa-
DOnS); data da observação (no tempo universal); dia juliano heliocêntrico do momento
da observação; razão sinal-ruído (S/N) do perfil LSD; intensidade do campo magnético
longitudinal (𝐵𝑙); erro da medida de 𝐵𝑙; e a velocidade radial. Também dedicamos uma
subseção para comentarmos em separado os resultados de cada uma das estrelas dessa
subamostra. No Apêndice B, é possível consultar exemplares dos perfis LSD analisados
para as cinco estrelas com campo magnético detectado (DD), além de exemplares dos
perfis LSD das estrelas que não tiveram campo magnético detectado (nd). Um perfil LSD
de OP And (HD 9746) já foi apresentado na Figura 10.
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Tabela 4: Estrelas do PolarBase presente na nossa base de dados. Para duas delas (HD 214995 e HD
217352) não haviam espectros de polarização disponíveis e, portanto, não pudemos tentar uma detecção
de campo magnético. As estrelas com detecção definitiva de campo magnético estão simbolizadas por
DD, e as estrelas que não tiveram detecção detectada estão simbolizadas por nd, seguindo o padrão
estabelecido por Aurière et al. (2015).
ID estrela Espectro de Polarização Detecção de Campo
HD 9746 Sim DD
HD 21018 Sim nd
HD 31993 Sim DD
HD 33798 Sim DD
HD 150050 Sim nd
HD 214995 Não —
HD 217352 Não —
HD 218153 Sim DD
HD 232862 Sim DD
HD 233517 Sim nd
Fonte: Produzido pelo autor
Tabela 5: Resultados da análise das observações espectropolarimétricas para a estrela HD 9746.
Inst. Data
(UT)
HJD
2 450 000 +
S/N
(LSD)
𝐵𝑙
(G)
𝜎
(G)
VR
(km/s)
N 16 set 08 4725,588 54 709 -14,7 0,4 -42,0
N 20 set 08 4730,462 31 280 -4,6 0,7 -42,0
N 26 set 08 4735,537 41 341 3,6 0,7 -42,0
N 28 set 08 4737,529 38 836 6,7 0,6 -42,0
N 30 set 08 4739,551 50 321 8,9 0,5 -42,0
N 21 dez 08 4822,326 47 322 6,1 0,5 -42,0
N 22 jun 10 5369,616 33 454 1,8 0,5 -42,0
N 23 jun 10 5370,624 38 071 0,8 0,3 -42,0
N 15 jul 10 5392,631 43 936 9,0 0,5 -42,0
N 24 jul 10 5401,622 53 697 -12,2 0,4 -42,0
N 03 ago 10 5411,639 51 402 -6,3 0,3 -42,0
N 13 ago 10 5421,644 41 474 -1,2 0,7 -42,0
N 21 ago 10 5429,608 39 745 -0,8 0,5 -42,0
N 04 set 10 5443,681 52 662 -0,3 0,4 -42,0
N 16 set 10 5455,631 19 130 -3,3 1,1 -42,0
N 27 set 10 5466,524 39 122 -11,5 0,6 -42,0
N 13 out 10 5483,499 53 055 -9,1 0,3 -42,0
Fonte: Produzido pelo autor
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Tabela 6: Resultados da análise das observações espectropolarimétricas para a estrela HD 31993.
Inst. Data
(UT)
HJD
2 450 000 +
S/N
(LSD)
𝐵𝑙
(G)
𝜎
(G)
VR
(km/s)
N 15 set 08 4724,637 16 578 12,1 3,2 13,8
N 20 set 08 4729,710 15 999 -6,8 3,4 13,8
N 26 set 08 4735,618 22 235 -14,1 2,4 13,8
N 29 set 08 4738,619 23 692 -11,2 2,3 13,8
N 01 out 08 4740,604 23 639 -4,4 2,4 13,8
Fonte: Produzido pelo autor
Tabela 7: Resultados da análise das observações espectropolarimétricas para a estrela HD 33798.
Inst. Data
(UT)
HJD
2 450 000 +
S/N
(LSD)
𝐵𝑙
(G)
𝜎
(G)
VR
(km/s)
N 11 mar 07 4171,29862 28 018 -10,3 2,1 22,8
N 15 mar 07 4175,32072 21 687 -17,5 3,4 22,8
N 15 set 08 4724,67424 24 472 -7,2 2,4 22,8
N 16 set 08 4725,67868 32 748 -14,2 1,8 22,8
N 17 set 08 4726,64804 31 625 -10,0 2,0 23,7
N 20 set 08 4729,67571 28 824 -1,5 2,4 23,7
N 21 set 08 4730,61049 22 744 -8,4 3,0 23,7
N 22 set 08 4731,60593 29 369 -8,6 2,6 23,7
N 25 set 08 4734,60074 23 535 -13,2 2,9 23,7
N 26 set 08 4735,70448 29 809 -15,3 2,4 25,5
N 27 set 08 4736,67148 28 824 -9,2 2,3 24,6
N 28 set 08 4737,61325 26 879 -7,2 2,4 22,8
N 29 set 08 4738,57936 30 970 -3,8 1,9 22,8
N 30 set 08 4739,68476 32 522 -4,1 1,8 22,8
N 01 out 08 4740,57102 21 817 -8,3 2,9 23,7
N 20 dez 08 4821,34920 25 524 -2,6 2,3 22,8
Fonte: Produzido pelo autor
Tabela 8: Resultados da análise das observações espectropolarimétricas para a estrela HD 218153.
Inst. Data
(UT)
HJD
2 450 000 +
S/N
(LSD)
𝐵𝑙
(G)
𝜎
(G)
VR
(km/s)
N 05 set 07 4348,516 14 100 3,1 5,1 -78,9
N 05 set 07 4349,501 15 634 9,9 3,2 -78,9
N 14 set 08 4724,447 15 268 7,9 3,0 -80,7
N 19 set 08 4729,508 9 485 5,4 4,9 -80,7
N 25 set 08 4734,555 13 351 11,1 3,5 -80,7
N 26 set 08 4736,506 14 583 14,7 3,2 -80,7
N 29 set 08 4739,488 14 107 -3,6 3,3 -80,7
Fonte: Produzido pelo autor
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Tabela 9: Resultados da análise das observações espectropolarimétricas para a estrela HD 232862.
Inst. Data
(UT)
HJD
2 450 000 +
S/N
(LSD)
𝐵𝑙
(G)
𝜎
(G)
VR
(km/s)
E 08 dez 06 4077,937 12 628 -44,2 3,6 -2,4
E 09 dez 06 4078,751 10 223 -31,6 3,8 -2,4
E 10 dez 06 4079,826 6 092 -34,4 6,1 -1,5
E 11 dez 06 4080,817 11 549 -15,1 3,4 -2,4
N 15 set 08 4724,574 6 995 -61,6 6,0 -1,5
N 16 set 08 4725,634 9 908 -11,4 4,0 -2,4
N 17 set 08 4726,607 8 235 -28,0 6,2 -2,4
N 20 set 08 4729,636 8 900 -51,4 6,4 -1,5
N 21 set 08 4730,548 5 710 -38,2 6,8 -1,5
N 22 set 08 4731,566 8 915 -51,7 5,3 -2,4
N 26 set 08 4735,578 5 877 11,1 10,9 -2,4
N 27 set 08 4736,601 9 083 -46,1 6,1 -2,4
N 28 set 08 4737,573 7 228 -32,0 5,4 -1,5
N 29 set 08 4738,540 9 984 -48,8 5,1 -2,4
N 30 set 08 4739,594 9 923 -42,0 5,7 -1,5
N 30 set 08 4740,496 8 680 -28,4 6,3 -2,4
Fonte: Produzido pelo autor
4.3.1 Comentários finais das estrelas da subamostra
Para a estrela HD 9746 analisamos dezessete espectros de polarização, sendo todos
eles do NARVAL. Os resultados obtidos estão apresentados na Tabela 5. Dentre todas
as estrelas dessa subamostra, essa é a que tem os perfis LSD com a razão sinal-ruído
(S/N) mais alta, o que nos confere bastante segurança nos resultados obtidos. Percebemos
variações na polarização das linhas de campo ao longo dos dias de observação, já que o
valor do campo muda de sinal. Não há variação na velocidade radial (VR) ao longo dos dias
de observação. Para essa estrela, utilizamos uma máscara com as seguintes especificações:
Teff = 5000 K; log g = 3,0 𝑐𝑚 𝑠−2; e metalicidade solar ([Fe/H] = 0).
Para a estrela HD 31993 analisamos os cinco espectros de polarização disponíveis
no PolarBase, todos eles do espectropolarímetro NARVAL. Os resultados podem ser con-
feridos na Tabela 6. Aqui também percebemos variação na polarização do campo ao longo
dos dias de observação. A velocidade radial calculada pelo perfil LSD do parâmetro de
Stokes I é fixa em 13,8 km/s. Para essa estrela, utilizamos uma máscara com as seguintes
especificações: Teff = 5000 K; log g = 3,0 𝑐𝑚 𝑠−2; e metalicidade solar ([Fe/H] = 0).
Foram analisados para a estrela HD 33798 dezesseis perfis LSD, todos gerados a
partir de observações feitas com o NARVAL (Tabela 7). Percebemos uma polarização de
sentido constante das linhas de campo em todas as observações realizadas. Apesar da va-
riação verificada nos valores da velocidade radial, essa estrela é catalogada como solitária.
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Duas explicações são possíveis para essa variação na VR: perfis LSD com baixo S/N, ou
a máscara utilizada que não é exatamente adequada. Levando-se em consideração que a
assinatura Zeeman do campo magnético não estava graficamente muito bem definida, en-
tão pensamos que perfis LSD com maior S/N talvez fossem necessários para essa estrela.
Para HD 33798, utilizamos uma máscara com as seguintes especificações: Teff = 5000 K;
log g = 3,5 𝑐𝑚 𝑠−2; e metalicidade solar ([Fe/H] = 0).
A estrela HD 218153 teve sete perfis LSD analisados, todos a partir de dados
observados pelo NARVAL (Tabela 8). Dos valores calculados para a intensidade do campo
(𝐵𝑙) apenas o último tem polarização invertida. Mais uma vez, a variação da velocidade
radial dessa estrela não é algo que devemos levar em consideração, já que essa estrela
também é solitária. É bom lembrar que essa é a única estrela da nossa base de dados
que não é rica em lítio (A(Li) < 1,5). Para HD 218153, utilizamos uma máscara com as
seguintes especificações: Teff = 5000 K; log g = 3,0 𝑐𝑚 𝑠−2; e metalicidade solar ([Fe/H]
= 0).
Para a estrela HD 232862 analisamos dezesseis espectros de polarização, sendo
quatro do ESPaDOnS e doze do NARVAL. Os resultados obtidos estão apresentados
na Tabela 9. Esse foi o conjunto de perfis LSD obtidos com a menor razão sinal-ruído.
Isso acarreta um aumento nas incertezas (𝜎) dos valores de 𝐵𝑙. Podemos dizer que a
polarização das linhas de campo tem sentido constante ao longo das observações, já que
o erro da única intensidade positiva de 𝐵𝑙 — do dia 26 set 08 — é muito elevado. Aqui
a variação nos valores da velocidade radial se justificam, já que HD 232862 é catalogada
como um sistema estelar duplo ou múltiplo. Para essa estrela, utilizamos uma máscara
com as seguintes especificações: Teff = 5000 K; log g = 4,5 𝑐𝑚 𝑠−2; e metalicidade solar
([Fe/H] = 0).
Os espectros das estrelas HD 21018, HD 150050, e HD 233517 não apresenta-
ram sinal de detecção de campo, nem mesmo detecção marginal (MD) e, por isso, não
apresentamos tabelas com seus espectros analisados. Entretanto, é possível visualizar no
Apêndice B (Figuras 27, 28, 29) exemplares de perfis LSD calculados para essas estrelas.
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Capítulo 5
Análise e discussão dos resultados
Neste capítulo, fechamos nosso estudo sobre as estrelas ricas em lítio analisando a
posição de cada um dos objetos da nossa base de dados no diagrama H-R e mostrando as
possíveis relações que existem entre abundância de lítio, rotação, e campo magnético.
5.1 O estágio evolutivo a partir das paralaxes Gaia
Esta seção é dedicada a discutirmos o estágio evolutivo das estrelas da nossa base
de dados. Mostramos na Figura 19 o diagrama H-R que utilizaremos como referências
para as análises que iremos realizar. Ele foi produzido com as temperaturas calculadas
neste trabalho e as luminosidades Gaia. Lembramos que na Figura 11 mostramos o mesmo
diagrama H-R, sendo que utilizando as temperaturas retiradas dos arquivos do Gaia. Per-
cebemos que existe um deslocamento da posição de algumas de nossas estrelas de um
diagrama para o outro. Na Figura 20, apresentamos dois gráficos que comparam as tem-
peraturas calculadas neste trabalho com as temperaturas Gaia. A partir da análise destes,
vemos que as temperaturas Gaia (calculadas através de métodos fotométricos) são consis-
tentemente mais baixas que as nossas temperaturas. Como este trabalho é todo baseado
em espectroscopia, e na literatura que consultamos também são utilizados métodos espec-
troscópicos no cálculo da temperatura efetiva (Teff) estelar, então reiteramos que faremos
a análise das posições das estrelas da nossa base de dados baseada na Figura 19, com as
temperaturas que calculamos.
Apenas 18 estrelas da nossa base de dados aparecem na Figura 19. Isso porque,
para a estrela HD 33798, o erro da paralaxe é muito grande, o que impossibilita uma
determinação precisa de sua luminosidade. Já para a estrela HD 232862, não temos medida
de paralaxe. O fato de não termos um valor preciso de luminosidade para essas duas
estrelas é ruim para nossa análise, já que as duas possuem campo magnético superficial
detectado. Utilizamos traçados evolutivos com overshooting convectivo e metalicidade
solar. Tais traçados foram retirados de Girardi et al. (2000).
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Figura 19: Diagrama H-R com as temperaturas calculadas com a ferramenta iSpec e luminosidades
advindas dos arquivos do Gaia. As duas estrelas em vermelho (HD 9746 e HD 31993) são gigantes ricas
em lítio que tiveram campo magnético detectado. A estrela em azul é HD 218153, a única estrela pobre
em lítio da nossa base de dados, mas que possui campo magnético detectado. A região hachurada é
apresentada em detalhes na Figura 21.
HD 25893
HD 126868
HD 21018
HD 39853
HD 30834
HD 205349
Fonte: Produzido pelo autor
5.2 Os estágios de síntese e diluição de lítio
Após o estudo de diversos artigos que tratam do problema das estrelas gigan-
tes ricas em lítio — vários dos quais já citados —, percebemos que ainda existem muitas
questões em aberto e, muitas vezes, entendimentos contraditórios entre os diversos pesqui-
sadores da área. Contudo, precisamos definir um padrão para analisar o estado evolutivo
e as abundâncias de lítio (Li) das estrelas da nossa base de dados. Então, iremos levar em
consideração os métodos de análise utilizados por Charbonnel e Balachandran (2000) e
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Figura 20: À esquerda: gráfico comparativo entre a Teff calculada com o iSpec e a Teff dos arquivos do
Gaia. À direita: gráfico mostrando as diferenças nos valores de temperatura (iSpec - Gaia) em função da
Teff que calculamos neste trabalho.
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Fonte: Produzido pelo autor
Kumar, Reddy e Lambert (2011).
Segundo Charbonnel e Balachandran (2000), a síntese de lítio pode acontecer (pelo
mecanismo de Cameron-Fowler) tanto no RGB-bump1 quanto no AGB-bump2. Em ambos
os casos, a síntese de 7Li está associada ao aprofundamento da zona convectiva e processos
de dragagem. Entretanto, segundo Charbonnel e Balachandran (2000), não deveriam haver
estrelas gigantes ricas em lítio entre o RGB-bump e o topo do RGB, o que, na prática,
significa não deveríamos encontrar tais estrelas na região do red clump. Isso porque elas
defendem que tanto o enriquecimento de Li, quanto a sua posterior diluição, ocorrem em
um intervalo de tempo muito pequeno, durante o processo de dragagem.
Todavia, sabemos atualmente que existem várias estrelas observadas na região do
red clump que são reconhecidamente ricas em lítio (Kumar; Reddy; Lambert, 2011). A
hipótese mais utilizada na literatura é que durante o processo do flash do hélio (He), uma
nova síntese de lítio seria possível, o que justificaria as abundância de lítio observadas
para essas estrelas do red clump.
Na próxima seção vamos apenas discutir os estados evolutivos das estrelas da nossa
base de dados usando como guia o que foi abordado nessa seção e também o que já foi
explicado sobre a abundância necessária para que uma estrela seja considerada rica em
Li. Contudo, devido a variedade de processos de síntese e diluição que podem ocorrer, e
1O RGB-bump, também conhecido como bump de luminosidade (L-bump), é a região no diagrama
H-R onde as estrelas que estão passando pelo primeiro processo de dragagem se aglomeram. Isso acontece
devido a alterações na composição química do núcleo estelar decorrente do primeiro processo de dragagem.
2O AGB-bump é a região na subida do AGB onde existe novamente uma aglomeração de estrelas
devido aos efeitos do processo de segunda dragagem na luminosidade estelar.
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também devido a dificuldade que temos em diferenciar estrelas do RGB-bump, do topo
do RGB, e do red clump, não temos a pretensão de categorizar as estrelas da nossa base
de dados entre estrelas verdadeiramente ricas em Li e estrelas que ainda estão passando
pelos processos de diluição, como é feito por Charbonnel e Balachandran (2000). Para
elas, estrelas que ainda não concluíram o processo de primeira dragagem (no RGB-bump)
não podem ser consideradas ricas em lítio.
5.2.1 Discussão do estado evolutivo das estrelas da nossa base
de dados
De acordo com os modelos de evolução padrão, uma estrela gigante (pouco mas-
siva) só poderá ser considerada rica em lítio se, após completado o primeiro processo de
dragagem, ela permanecer com uma abundância de lítio acima de 1,53. Já as estrelas mais
massivas (a partir de ∼2,2 M⊙) não devem sofrer com diminuição da abundância de lítio
durante a subida do ramo das gigantes vermelhas (RGB), apenas na subida do ramo as-
sintótico (AGB) (Charbonnel; Balachandran, 2000). Como já mencionado, a metalicidade
utilizada em nossos traçados evolutivos é solar, o que pode causar algum erro na análise
da massa de algumas estrelas muito ou pouco metálicas em relação ao Sol. Com base
nessas informações, apresentamos abaixo uma análise da posição no diagrama H-R das
estrelas da nossa base de dados. Primeiro, com base na Figura 19, comentamos as estrelas
que estão fora da região hachurada.
HD 25893: Ela apresenta a menor luminosidade de todas as estrelas da nossa base
de dados. Pela posição que ocupa no diagrama H-R, essa estrela claramente não é uma
gigante. De acordo com os dados do SIMBAD, HD 25893 pertence a sequência principal
e, portanto, sua abundância de lítio de 1,66 é normal.
HD 126868: Essa é uma estrela subgigante, de ∼1,5 M⊙, tendo a segunda menor
luminosidade da nossa base de dados. Sua abundância de 2,72 não faz dela uma estrela
rica em lítio, já que ainda não passou pelos processos de diluição no RGB.
HD 205349: Ocupa a posição de estrela mais brilhante e mais massiva da nossa
base de dados. É classificada como uma estrela supergigante (da classe Ib). Tem uma
abundância de lítio de 1,90, provavelmente devido ao mecanismo de Cameron-Fowler
que ocorre na subida do AGB, como explicado por Charbonnel e Balachandran (2000).
Entretanto, ainda pode estar passando por processos de diluição que irão diminuir sua
abundância de lítio.
HD 39853: Essa estrela é a mais fria da nossa base de dados, e se encontra na
subida do AGB (E-AGB). Com uma abundância de lítio de 2,11, e massa menor que
3Esse é o valor normalmente usado como parâmetro na literatura (Kumar; Reddy; Lambert, 2011;
Smiljanic et al., 2016).
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2,0 M⊙, é possível afirmar pela Figura 19 que essa estrela já deixou o red clump e deve
estar passando pelo processo de segunda dragagem que ocorre no E-AGB. Segundo o que
é sugerido por Charbonnel e Balachandran (2000), HD39853 deve estar passando pela
segunda síntese de lítio em sua evolução, já que sua razão dos isotopos 12C/13C é bastante
baixa. Portanto, Charbonnel e Balachandran (2000) concluem que essa estrela é um objeto
único em sua base de dados.
HD 21018: É uma estrela que tem por volta de 4,0 M⊙ e abundância de lítio de
3,34, o que supera ligeiramente o valor meteorítico. Deve ter passado por síntese de 7Li
no processo de primeira dragagem na subida do RGB. Pela Figura 19, essa estrela ainda
não deve ter iniciado sua ascensão ao ramo das gigantes vermelhas (RGB) e, portanto,
ainda deve pertencer à base do RGB. Processos de diluição ainda podem diminuir sua
abundância de lítio.
HD 30834: Essa estrela tem por volta de 4,0 M⊙ e abundância de lítio de 2,91. Se
encontra em uma região do diagrama H-R onde é complicado sabermos se ela é uma estrela
do RGB ou do E-AGB. Segundo Charbonnel e Balachandran (2000), essa é uma estrela
do E-AGB que passou por síntese de Li recentemente, sendo descartada a possibilidade
de que essa estrela tenha passado por processo de dragagem no RGB, uma vez que sua
razão 12C/13C ainda é elevada.
Agora vamos nos ater as estrelas que se encontram aglomeradas na região hachu-
rada do diagrama da Figura 19 (Figura 21). É muito complicado de confirmarmos apenas
visualmente no diagrama H-R se essas estrelas são de fato anômalas em lítio, já que não
podemos ter certeza se elas estão na subida do RGB ou na região do red clump. De qual-
quer forma, comentamos em seguida os grupos de estrelas da Figura 21 com características
de abundância semelhante. Falaremos mais adiante que a abundância de alguns elemen-
tos químicos e determinados isótopos presentes na fotosfera estelar podem nos revelar a
posição do objeto em estudo no diagrama H-R.
As estrelas HD 116292 e HD 63798 são as mais quentes que aparecem na Figura
21. As duas estão na região de 3,0 M⊙ e têm uma abundância de lítio de 1,92. Elas
parecem pertencer a região do red clump e, portanto, sua abundância elevada de Li deve
estar relacionada com síntese na região do flash do He. Caso essa hipótese seja verdadeira,
essas estrelas então deveriam apresentar massas bem mais próximas de 2,0 M⊙, já que
estrelas com massa acima de ∼2,2 M⊙ não apresentam o fenômeno do flash do He.
As estrelas HD 233517, HD 112127, HD 9746, HD 214995, e HD 170527 apresentam
abundâncias acima do valor meteorítico de ∼3,3, o que nos garante que essas estrelas
passaram por síntese de lítio em suas zonas convectivas no processo de primeira dragagem
no RGB-bump. É muito difícil confirmar se essas estrelas ainda estão de fato na região do
RGB-bump, ou se já estão em estágios mais avançados. A opção mais segura é dizer que
as estrelas menos luminosas ainda são do RGB-bump, e as mais luminosas já deixaram
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Figura 21: Imagem ampliada da região de descontinuidade da luminosidade do diagrama H-R da Figura
19. Nessa figura, mostramos as abundâncias de lítio das estrelas em uma escala de cores.
HD 116292
HD 63798
HD 218153
HD 150050
HD 233517HD 9746
HD 31993
HD 90633
HD 112127
HD 214995
HD 170527
HD 217352
Fonte: Produzido pelo autor
o RGB-bump. Contudo, é bom lembrar que segundo Charbonnel e Balachandran (2000),
não devem existir estrelas ricas em lítio entre o RGB-bump e o topo do RGB.
As estrelas HD 217352, HD 150050, HD 90633, e HD 31993 possuem abundância
de lítio menor que o valor meteorítico, o que não nos permite confirmar se essas estrelas
passaram por processo de síntese. Outra possibilidade é que os mecanismos de mistura
atuando em suas zonas convectivas tenham sido pouco eficientes durante a sequência
principal e na fase da subgigante, o que permitiu que essas estrelas chegassem ao RGB
com abundâncias elevadas. O mesmo comentário feito anteriormente vale aqui. Se essas
estrelas não atingiram o topo do RGB, pode ser que ainda estejam passando pelo processo
de diluição, o que pode acarretar numa abundância normal quando atingirem o red clump.
Outra possibilidade é a de que essas estrelas ainda estejam passando por síntese de Li no
RGB-bump. Como já mencionado, é bastante complicado definir essas posições sem uma
análise das abundâncias dos elementos carbono (C), hidrogênio (H), oxigênio (O), e seus
respectivos isótopos. Isso deve ser feito a partir de um estudo espectroscópico minucioso
das fotosferas estelares.
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Tabela 10: Dados da abundância de lítio e campo magnético longitudinal médio das dez estrelas com
maior velocidade de rotação (vsini) da nossa base de dados.
ID estrela vsini
(km/s)
A(Li)
(dex)
Foi analisada
polarimetricamente?
Campo
magnético
detectado?
|𝐵𝑙|médio
(G)
HD 9746 7,2 3,71 Sim Sim 5,9
HD 21018 21,2 3,34 Sim Não —
HD 31993 32,0 1,58 Sim Sim 9,7
HD 33798 29,0 1,63 Sim Sim 8,8
HD 126868 14,4 2,72 Não — —
HD 170527 22,9 3,33 Não — —
HD 217352 42,0 2,91 Não — —
HD 218153 29,4 0,30 Sim Sim 8,0
HD 232862 20,2 2,62 Sim Sim 36,0
HD 233517 17,6 4,03 Sim Não —
Fonte: Produzido pelo autor
5.3 Abundância de lítio, rotação, e campo
magnético
Existem artigos na literatura que propõem algum tipo de ligação entre estrelas
que têm elevada abundância de lítio, alta velocidade de rotação, e algum tipo de manifes-
tação de atividade (Fekel; Balachandran, 1993). Entretanto, esses artigos não exploram
os mecanismos físicos que possam dar origem a essas três características aparentemente
desconexas. O fato é que um número bastante relevante de estrelas com esses três aspec-
tos vêm sendo descobertas nas últimas décadas (Drake et al., 2002; Lèbre et al., 2009).
Segundo Drake et al. (2002), as estrelas ricas em lítio do tipo espectral K parecem ser
mais comuns entre as estrelas de alta rotação (∼50%). Em contraste, as estrelas do tipo
espectral K de baixa rotação, que existem em um número bem maior, contém apenas
∼2% das estrelas ricas em lítio. Acrescente-se a isso o fato de que a maioria dessas es-
trelas do tipo espectral K de alta rotação e ricas em lítio também têm algum de tipo de
detecção de atividade, seja pelas linhas de emissão do Ca II, raios X, ou flare estelar.
Nesta seção pretendemos verificar se a correlação entre as características de abundância
de lítio, velocidade de rotação, e detecção de campo magnético também é válida.
De acordo com Drake et al. (2002), estrelas (do tipo espectral K) com vsini ≥ 8
km/s podem ser consideradas de alta velocidade de rotação. Portanto, interessados em
averiguar se as estrelas — da nossa base de dados — com campo magnético detectado
possuem alta velocidade de rotação, montamos a Tabela 10. Nela, mostramos a abundân-
cia de lítio para as dez estrelas com maior velocidade de rotação da nossa base de dados,
juntamente com a média do módulo do campo magnético longitudinal para as estrelas que
Capítulo 5. Análise e discussão dos resultados 62
foram analisadas polarimetricamente e que apresentaram detecção de campo magnético.
O que verificamos é exatamente a mesma relação já prevista na literatura. Todas
as estrelas em que foi possível detectar campo magnético superficial estão dentro da nossa
seleção das estrelas com maior vsini. Entretanto, também existem estrelas na nossa base
com alta velocidade de rotação e sem campo magnético detectado. Veja, por exemplo, as
estrelas HD 21018 e HD 233517. A questão mais interessante é saber o porquê dessas es-
trelas apresentarem uma velocidade de rotação tão elevada e se esse fato está relacionando
(direta ou indiretamente) com a anomalia de lítio que essas estrelas apresentam.
Uma hipótese muito sugerida na literatura é a de que o engolimento de planetas
ou anãs marrons aumentaria a abundância de lítio ao mesmo tempo em que aumentaria o
momento angular estelar (Siess; Livio, 1999). Como consequência do aumento da rotação
da estrela, a presença de indicadores de atividade magnética seriam uma consequência
da ativação (ou reativação) dos mecanismos estruturais internos do dínamo magnético.
Entretanto, testes observacionais envolvendo a determinação das abundâncias de 6Li, Be,
e B deveriam ser suficientes para diferenciar estrelas que ganharam lítio por ingestão
daquelas que o sintetizaram internamente (Drake et al., 2002), de modo que pudéssemos
esclarecer a verdadeira origem dos valores de abundância, vsini, e campo magnético que
observamos, e se esses valores estão de fato relacionados.
Outro fato interessante ocorre com a estrela HD 218153. Ela possui campo mag-
nético superficial e alta velocidade de rotação, mas não é rica em lítio. Pela posição que
ocupa no diagrama H-R (Figura 21), ela já deveria apresentar sinais de enriquecimento
no caso da atuação do mecanismo de Cameron-Fowler, mas claramente esse não é o caso.
Já a relação de estrelas que agregam presença de atividade magnética e alta velocidade
de rotação parece ser de fato uma constante. Algo que faz bastante sentido do ponto de
vista da teoria do dínamo magnético, que é dependente de altas velocidades de circulação
do plasma no interior estelar (Tobias, 2002).
Já a estrela HD 232862 apresenta o maior módulo de campo magnético dentre as
cinco estrelas em que foi feita detecção de campo superficial. Além de ter uma velocidade
de rotação bastante elevada (20,2 km/s), ela é reconhecidamente um sistema múltiplo.
Nesse caso, efeitos de maré acabam por aquecer o interior estelar, assim intensificando o
mecanismo do dínamo.
Finalmente, nos resta continuar investigando caso a caso para que possamos enfim
montar esse quebra-cabeças que é tão complexo e fascinante. Como enfatizado no artigo
de Drake et al. (2002), a natureza é muito rica de fenômenos para continuarmos insistindo
que todas as estrelas gigantes ricas em lítio devem ter a mesma origem em comum.
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Capítulo 6
Conclusão e perspectivas
Reservamos esse capítulo para apresentarmos nossas considerações finais e para
mostrarmos os aspectos do nosso trabalho que foram melhorados ou corrigidos após a sua
apresentação.
6.1 Considerações finais
Chegamos ao final desta dissertação com um entendimento bastante amplo do
problema das estrelas gigantes ricas em lítio e sobre as etapas de evolução das estrelas
de massa pequena e intermediária. No entanto, houveram vários casos em que não foi
possível definir a posição exata das estrelas no diagrama H-R, e a verdadeira natureza
do enriquecimento de lítio de muitas estrelas da nossa base continua uma incógnita.
Entendemos que isso é algo natural e que só uma investigação espectroscópica detalhada
poderá nos levar mais a fundo no entendimento da anomalia química desses objetos.
Pensamos que a investigação das abundâncias elementares e isotópicas dos elemen-
tos carbono, nitrogênio, e oxigênio é crucial para definirmos se as estrelas da nossa base
ainda pertencem ao RGB ou se já são estrelas do red clump. A partir dessa definição, po-
deremos definir com convicção as estrelas de massa pequena que são de fato ricas em lítio.
Como mencionado anteriormente, Charbonnel e Balachandran (2000) acreditam que as
estrelas de massa intermediária só experimentam mecanismos de diluição extra e síntese
de lítio na base do AGB, ponto onde a camada externa de fusão de hidrogênio atingiria a
base da zona convectiva. Para as estrelas de pequena massa esse ponto é atingido antes,
durante a subida do RGB.
Já no que concerne a relação entre as estrelas ricas em lítio e a presença de campo
magnético, não fomos capazes de estabelecer um padrão claro de causa e efeito. Esse foi
um resultado previsto, já que dispúnhamos de medidas espectropolarimétricas para uma
quantidade bastante restrita de estrelas da nossa base de dados. O fato é que alguns
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artigos propõem o “engolimento” de planetas ou anãs marrons como a melhor saída para
explicar conjuntamente o enriquecimento de lítio, alta velocidade de rotação, e sinais de
atividade atmosférica (Drake et al., 2002). Contudo, medidas espectroscópicas detalhadas
em artigos mais recentes (Takeda; Tajitsu, 2017) têm mostrado que a abundância de
metais leves (6Li, Be) parece ser normal na amostra de estrelas gigantes ricas em lítio
analisadas, o que inviabiliza a hipótese de enriquecimento por contaminação externa.
Voltando para nossa base de dados, percebemos na análise dos resultados obtidos
que a atividade magnética na atmosfera estelar parece ser dependente de uma alta veloci-
dade de rotação (vsini). Isso porque em todas as estrelas que detectamos campo magnético
superficial, também verificamos uma alta velocidade de rotação. Fato esse que tem base
na teoria do dínamo hidromagnético. Entretanto, ainda nos resta explicar o porquê da
existência de estrelas com a alto vsini e sem detecção de campo magnético.
De forma a continuarmos avançando no trabalho que aqui foi iniciado, tentaremos
usar o iSpec para fazermos análises espectroscópicas mais precisas para as estrelas da
nossa base de dados, de modo a obtermos principalmente a razão C/N e, caso necessá-
rio, também poderíamos obter a razão 12C/13C utilizando ferramentas como o MOOG.
Nosso objetivo com a determinação dessas razões é confirmar se as estrelas (na região de
descontinuidade da luminosidade) estão ainda no RGB ou se já são do red clump, uma
vez que as razões C/N e 12C/13C decrescem bastante após a primeira zona de dragagem.
Dessa maneira, poderemos verificar a afirmação de Charbonnel e Balachandran (2000) de
que não existem estrelas gigantes ricas em lítio na região do red clump.1
Com relação ao papel do magnetismo nas estrelas gigantes ricas em lítio, temos a
perspectiva de ter acesso a mais dados espectropolarimétricos de estrelas com essa anoma-
lia química. Só assim poderemos construir uma base sólida para responder se a presença
de campo magnético tem relação direta com o surgimento da anomalia na abundância de
lítio, ou se a atividade magnética apresentada por essas estrelas é só uma consequência
do seu aumento de velocidade de rotação.
Outro ponto bastante interessante a ser levantado é se campos magnéticos que não
são fortes o suficiente para serem detectados na superfície, mas que atuam nas camadas
interiores da zona convectiva, podem, de alguma forma, alterar mecanismos de mistura
que geram efeitos na abundância de lítio. Infelizmente, não é possível a investigação desse
efeito, pelo menos com as técnicas de observação atuais.
Para finalizarmos, fazemos um breve resumo do método de trabalho seguido. As
etapas cumpridas durante a produção dessa dissertação podem ser divididas da seguinte
forma: i) estudo da bibliografia de referência; ii) obtenção dos dados espectroscópicos;
iii) análise dos dados coletados; iv) análise dos resultados obtidos e v) elaboração da
1Afirmação esta já contestada por diversos artigos. Ver Kumar, Reddy e Lambert (2011), por exemplo.
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dissertação. De maneira alguma seguimos esses passos de maneira linear. Em cada etapa,
vários foram os desafios superados, e o aprendizado foi intenso. Acabamos de completar
um trabalho de seis meses (março a agosto de 2018) e esperamos continuar avançando no
entendimento do problema das estrelas gigantes ricas em lítio.
6.2 Atualizações do trabalho
Após a apresentação desta dissertação, continuamos trabalhando no sentido de
publicar um artigo na linha de pesquisa aqui iniciada. Ao recalcularmos os parâmetros at-
mosféricos para as estrelas da nossa base de dados, percebemos que a variável de resolução
espectral (parâmetro de entrada) permaneceu fixa para as estrelas observadas pelo espec-
trógrafo ELODIE. O manual do iSpec recomenda que essa variável seja selecionada como
livre no processo de síntese. O fato da resolução espectral não ter sido ajustada ao longo
da síntese dos espectros das estrelas do ELODIE gerou algumas das grandes disparidades
observadas nas Figuras 14 e 15. Esse problema, então, já está solucionado. Identificamos
que o valor inicial extremamente alto para a resolução espectral foi o motivo pelo qual
essa variável permaneceu fixa. Como os espectrógrafos ESPaDOnS e NARVAL fornecem
espectros com uma resolução maior que os do ELODIE, tudo funcionou como deveria
para aqueles, mas não para estes. O procedimento correto é iniciar a síntese espectral
utilizando o valor conhecido da resolução do instrumento, algo que só atentamos recen-
temente. Como as temperaturas efetivas (Teff) variaram dentro de uma margem aceitável
nessa nova determinação (100 - 200 K)2, então não devemos ter mudanças muito bruscas
da posição de tais estrelas no diagrama H-R (Figuras 19 e 21). Apresentamos a Tabela
11 com os novos resultados para as estrelas observadas com o espectrógrafo ELODIE.
Tabela 11: Novos parâmetros atmosféricos e abundância de Li para as estrelas observadas com o espec-
trógrafo ELODIE.
Star ID Teff 𝜎 log g 𝜎 [Fe/H] 𝜎 𝜉 𝜎 A(Li)LTE 𝜎
(K) (K) (cm s−2) (cm s−2) (dex) (dex) (km s−1) (km s−1) (dex) (dex)
HD 25893 5380 90 4.72 0.15 0.14 0.06 1.14 0.18 1.76 0.59
HD 30834 4320 30 1,87 0,22 -0,31 0,05 2,00 0,07 2,62 0,18
HD 39853 3910 60 1,59 0,20 -0,50 0,08 1,91 0,09 2,51 0,34
HD 63798 5060 70 2,83 0,23 -0,14 0,07 1,57 0,10 1,94 0,14
HD 90633 4745 55 2,80 0,19 0,09 0,06 1,61 0,08 2,26 0,16
HD 112127 4645 55 3,04 0,12 0,37 0,06 1,74 0,07 3,67 0,19
HD 116292 5020 75 3,02 0,14 -0,03 0,07 1,51 0,09 1,65 0,17
HD 126868 5860 200 3,98 0,27 0,05 0,11 1,57 0,22 2,75 0,19
HD 170527 4805 105 2,85 0,34 -0,52 0,11 1,83 0,22 3,47 0,29
HD 205349 4285 25 1,25 0,17 -0,20 0,05 3,30 0,06 1,75 0,15
Fonte: Produzido pelo autor
2A única exceção sendo a estrela HD 116292, com uma variação de 300 K.
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Nos meses que sucederam a apresentação desta dissertação também modificamos
a lista de linhas utilizadas para gerar a síntese espectral da Figura 17. Alteramos as
linhas de Li retiradas da base NIST por linhas de Li retiradas da base do Gaia-Eso
Survey (GES) e disponíveis no iSpec. De modo a melhor ajustar a síntese nessa região,
também adicionamos linhas de Fe que se encontram adjacentes as linhas de Li. Como
mencionamos na legenda da Figura 17, essas linhas de Fe não alteram as abundâncias de Li
que obtivemos, apenas garantem que tais regiões sejam ajustadas de forma adequada. No
mais, devemos continuar avançando em nossa pesquisa no sentido de gerar resultados cada
vez mais confiáveis e, assim, chegaremos a conclusões mais precisas sobre a abundância
de Li e o magnetismo das estrelas gigantes. Para tanto, devemos ter o compromisso de
procurar as falhas existentes e aperfeiçoar nossos métodos. É exatamente dessa forma que
vamos continuar atuando.
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APÊNDICEA
Parâmetros atmosféricos fundamentais:
iSpec vs literatura
Neste apêndice apresentamos tabelas de comparação entre os parâmetros funda-
mentais calculados a partir da análise dos espectros (utilizando a ferramenta iSpec) e
os valores encontrados na literatura, que também foram obtidos por métodos espectros-
cópicos. Aqui também apresentamos os erros (𝜎) referentes aos valores calculados, algo
que não foi apresentado na Tabela 3. Devido a uma imprecisão natural que ocorre na
determinação da temperatura efetiva estelar, resolvemos apresentar os valores da Teff que
foram determinadas neste trabalho (Tabela 12) em valores inteiros e múltiplos de cinco.
Para os demais parâmetros fundamentais (Tabelas 13, 14, e 15), os valores não sofreram
aproximações em relação aos valores calculados pelo iSpec.
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Tabela 12: Comparação entre a Teff calculada pelo iSpec e a Teff dos artigos utilizados neste trabalho.
Todos os valores estão em kelvin (K).
ID estrela Teff (iSpec) 𝜎 Teff (Literatura) Fonte
HD 9746 4610 30 4490 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 21018 5690 135 5327 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 25893 5355 130 5300 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 30834 4485 40 4200 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 31993 4520 75 4500 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 33798 4955 100 4500 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 39853 3915 40 3900 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 63798 5060 70 5000 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 90633 4745 55 4600 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 112127 4770 35 4340 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 116292 5320 80 5050 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 126868 5885 120 5500 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 150050 4705 35 4635 Feuillet et al. (2016)
HD 170527 4805 110 4810 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 205349 4485 20 4480 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 214995 4800 45 4740 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 217352 4760 105 4570 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 218153 4640 90 5000 Lèbre et al. (2009)
HD 232862 5090 125 5000 Lèbre et al. (2009)
HD 233517 4455 75 4475 Charbonnel e Balachandran (2000)
Fonte: Produzido pelo autor
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Tabela 13: Comparação entre os valores de log g calculados pelo iSpec e os valores de log g dos artigos
utilizados neste trabalho. Todos os valores estão em 𝑐𝑚 · 𝑠−2.
ID estrela Log g (iSpec) 𝜎 Log g (Literatura) Fonte
HD 9746 2,78 0,11 2,30 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 21018 2,72 0,35 2,05 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 25893 4,90 0,22 4,62 Koleva e Vazdekis (2012)
HD 30834 3,23 0,13 1,79 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 31993 2,74 0,22 3,00 Aurière et al. (2015)
HD 33798 3,45 0,18 3,00 Aurière et al. (2015)
HD 39853 2,36 0,16 1,16 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 63798 2,81 0,22 2,50 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 90633 2,81 0,19 2,30 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 112127 3,87 0,10 2,10 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 116292 4,01 0,11 3,00 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 126868 4,07 0,15 3,90 Mallik (1998)
HD 150050 3,09 0.08 2,57 Feuillet et al. (2016)
HD 170527 2,87 0,33 2,85 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 205349 2,40 0,15 0,89 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 214995 3,08 0,10 2,43 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 217352 3,09 0,20 2,53 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 218153 2,64 0,24 3,00 Lèbre et al. (2009)
HD 232862 4,53 0,18 3,00 Lèbre et al. (2009)
HD 233517 2,27 0,29 2,25 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
Fonte: Produzido pelo autor
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Tabela 14: Comparação entre a [Fe/H] calculada pelo iSpec e a [Fe/H] dos artigos utilizados neste trabalho.
Todos os valores estão na unidade de abundância 𝑑𝑒𝑥.
ID estrela [Fe/H] (iSpec) 𝜎 [Fe/H] (Literatura) Fonte
HD 9746 -0,11 0,04 -0,06 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 21018 0,15 0,09 0,15 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 25893 0,10 0,09 -0,10 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 30834 -0,18 0,05 -0,05 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 31993 -0,09 0.09 0,10 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 33798 -0,08 0.09 -0,30 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 39853 -0,45 0,05 -0,46 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 63798 -0,15 0,07 -0,10 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 90633 0,09 0,07 0,02 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 112127 0,37 0,03 0,09 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 116292 0.10 0,06 -0,01 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 126868 0,07 0,06 -0,07 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 150050 0,37 0,03 0,43 Feuillet et al. (2016)
HD 170527 -0,51 0,11 -0,35 Takeda e Tajitsu (2017)
HD 205349 -0,10 0,03 0,03 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 214995 0,07 0,05 0,00 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 217352 -0,08 0,11 — ————
HD 218153 -0,34 0,09 -0,15 Lèbre et al. (2009)
HD 232862 -0,13 0,09 -0,30 Lèbre et al. (2009)
HD 233517 -0,30 0,09 -0,37 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
Fonte: Produzido pelo autor
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Tabela 15: Comparação entre a A(Li) calculada pelo iSpec e a A(Li) dos artigos utilizados neste trabalho.
Todos os valores estão na unidade de abundância 𝑑𝑒𝑥.
ID estrela A(Li) (iSpec) 𝜎 A(Li) (Literatura) Fonte
HD 9746 3,71 0,11 3,75 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 21018 3,34 0,21 3,35 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 25893 1,66 0,76 1,65 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 30834 2,91 0,29 2,63a Takeda e Tajitsu (2017)
HD 31993 1,58 0,23 1,40 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 33798 1,63 0,50 1,50 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 39853 2,11 0,52 2,80 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 63798 1,92 0,19 1,86 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 90633 2,24 0,21 1,98 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 112127 3,75 0,31 3,01 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 116292 1,92 0,25 1,50 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 126868 2,72 0,28 2,40 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 150050 2,85 0.21 2,81 da Costa et al. (2015)
HD 170527 3,33 0,51 3,31 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 205349 1,90 0,18 1,90 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 214995 3,40 0,22 3,16 Kumar, Reddy e Lambert (2011)
HD 217352 2,91 0,74 2,64 Charbonnel e Balachandran (2000)
HD 218153 0,30 —a 0,10b Kővári et al. (2016)
HD 232862 2,62 0,60 2,45 Lèbre et al. (2009)
HD 233517 4,03 0,50 4,22 Charbonnel e Balachandran (2000)
a Valor excessivamente elevado.
b Valores corrigidos para NLTE (equilíbrio termodinâmico não-local).
Fonte: Produzido pelo autor
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APÊNDICE B
Amostra dos perfis LSD analisados
Neste apêndice apresentamos os perfis LSD dos parâmetros de Stokes I e V —
juntamente com o perfil do parâmetro neutro (N) — para os espectros que tiveram o maior
valor de S/N (LSD) para cada uma das estrelas em que detectamos campo magnético
(Figuras 22, 23, 24, 25, 26). As Tabelas 5, 6, 7, 8, e 9 mostram os resultados da análise
de todos os perfis LSD.
Também apresentamos uma amostra dos perfis LSD das estrelas em que não foi
possível detectar campo magnético (Figuras 27, 28, 29).
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Figura 22: Perfil LSD da estrela HD 9746. O espectro utilizado foi o de 16/set/08.
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Fonte: Produzido pelo autor
Figura 23: Perfil LSD da estrela HD 31993. O espectro utilizado foi o de 29/set/08.
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APÊNDICE B. Amostra dos perfis LSD analisados 79
Figura 24: Perfil LSD da estrela HD 33798. O espectro utilizado foi o de 16/set/08.
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Fonte: Produzido pelo autor
Figura 25: Perfil LSD da estrela HD 218153. O espectro utilizado foi o de 05/set/07.
200 100 0 100 200
0
V 
/ I
c
1e 4 V* KU Peg (HD 218153) --- 12284 linhas utilizadas
200 100 0 100 200
0
N 
/ I
c
1e 4
200 150 100 50 0 50 100 150 200
velocidade radial (km/s)
0.90
0.92
0.94
0.96
0.98
1.00
I /
 Ic
Fonte: Produzido pelo autor
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Figura 26: Perfil LSD da estrela HD 232862. O espectro utilizado foi o de 08/dez/06.
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Figura 27: Perfil LSD da estrela HD 21018. O espectro utilizado foi observado pelo NARVAL em 06/set/07.
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Figura 28: Perfil LSD da estrela HD 150050. Espectro observado pelo ESPaDOnS em 24/jun/13.
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Figura 29: Perfil LSD da estrela HD 233517. Espectro observado pelo NARVAL em 04/abr/08.
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ANEXOA
Estágios detalhados da evolução estelar
Neste anexo apresentamos dois diagramas (Figuras 30 e 31) que mostram em
detalhes os estágios evolutivos de uma estrela pouco massiva (1,0 M⊙) e uma estrela de
massa intermediária (5,0 M⊙). As análises feitas no Capítulo 5 devem ficar mais claras
a partir do estudo desses diagramas. As figuras deste anexo foram retiradas de Carroll e
Ostlie (2014). Os artigos de Icko Iben Jr., detalhando os estágios evolutivos de estrelas
de massas distintas, foram fundamentais para o entendimento dos processos pelos quais
as estrelas passam ao longo de sua “vida”, e, por isso, devem ser ressaltados (Iben Jr.,
1967a; Iben Jr., 1967b).
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Figura 30: Diagrama de evolução de estrela de 1,0 M⊙.
Fonte: Carroll e Ostlie (2014)
Figura 31: Diagrama de evolução de estrela de 5,0 M⊙.
Fonte: Carroll e Ostlie (2014)
